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Abstrakt Cilem této diplomové price je studium vyvoje N-Casticové realizace teoretic-
kych analytickych modell aproximujicich redlné eliptické galaxie. S ohledem na proble-
matiku temné hmoty jsou porovnavany jednokomponentni hvézdné modely s modely dvou-
komponentnimi, které zahrnuji hvézdnou a temnou sloZku galaxie. N-Casticové simulace
vybranych systémi jsou pocitiny pomoci volné dostupného programu GADGET2. Jako
priklad srdzkové interakce eliptickych galaxii byla vybrdna a testovdna teorie srdZkového
pivodu slupkovych galaxii. Numerické simulace radidlni sraZzky dvou rozdilné hmotnych
galaxif ukazuji plné selfkonzistentni vyvoj slupkové struktury. Vysledky ze studia vyvoje
izolovanych galaxif téZ indikuji, Ze N-Casticové simulace stabilnich systémt odpovidaji te-
oretickym pfedpovédim.

Abstract The aim of this diploma thesis is a study of developing N-body realization of
theoretical analytical models, which approximate real elliptical galaxies. With the topic of
dark matter in mind, the one-component stellar models are compared to two-component
models, which include stellar and dark matter component of galaxy. N-body simulations of
selected systems are computed using freely available tool —- GADGET2. As an example of
colliding interaction of elliptical galaxies, the theory of merger origin of shell galaxies was
chosen and tested. The numerical simulations of a head-on collision of two galaxies with
different masses show a process of full self-consistent shell structure creation. These simu-
lations were conducted for different initial condition parameters of bigger primary galaxy.
The results of examining the evolution of isolated galaxies also indicate that the N-body
simulations of stable systems fulfill theoretical assumptions.
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Uvod

Eliptické galaxie tvofi riznorodou skupinu objekti s mnoha spole¢nymi i rozdilnymi rysy.
Pro pochopeni komplexni problematiky, jakou je podstata eliptickych galaxii, je ddleZzita
spravna interpretace dat, ziskanych z pozorovani téchto objektt. Jednim z hlavnich cili ga-
laktické astrofyziky je pravé propojeni tidaji z pozorovani s teoretickymi fyzikalnimi pred-
povéd'mi, ucinénymi na zdkladé urcitych predpokladi. Numerické simulace gravitacniho
vyvoje N-¢asticovych systému maji zdsadni vliv na dnes$ni chdpani dynamiky vesmirnych
objektil, od planetarni a stelarni dynamiky, pres simulace galaktickych systémti, aZ po kos-
mologické struktury.

Ptedlozend diplomova préice se zabyva aproximativnim N-¢asticovym modelovanim re-
alnych eliptickych galaxii pomoci bezkolizni aproximace, a to jak jednokomponentnich
hvézdnych systémi, tak systémil dvoukomponentnich, které kromé ptivodni hvézdné slozky
obsahuji i ¢asto diskutované temné halo.

Problematika N-¢4sticovych simulaci je rozebirdna v souvislosti se stabilitou mnohacas-
ticové realizace odvozenych teoretickych modeli. Zvlastni rozbor je vénovan optimalnimu
vyuziti softeningu ve zvolenych simulacich. Jako programové vybaveni pro feseni Casového
vyvoje selfkonzistentnich mnohacasticovych systémi se pouzivad volné dostupny program
GADGET2.

Posledni ¢ast prace se zabyva jednim z aktudlnich témat dynamiky galaktickych ob-
jektd. Zkusenosti z teoretickych a praktickych rozbort jsou vyuzity v N-Casticovych simu-
lacich radidlni srdZky dvou rozdilné hmotnych eliptickych galaxii. Principem vybranych
konfiguraci je pokus o plné selfkonzistentni modelovani vzniku pravidelné slupkové struk-
tury, pozorované v mnohych eliptickych galaxiich a predpovézené teorii sraZzkového ptivodu
a souvisejicimi simulacemi s testovacimi Casticemi.



Kapitola 1
Eliptické galaxie

Prvni kapitola si bere za cil uvést ¢tendfe do problematiky skupiny extragalaktickych ob-
jektd, souhrnné nazyvanymi eliptické galaxie (EG). Zdaleka se vSak nejedna o uceleny sou-
hrn informaci, ale jen o stfipky poznatki, které se vztahuji k naplni prace, jejiz snahou je
pribliZit se redlnym galaktickym systémidm pri sou¢asném zachovani zjednodusujici apro-
ximace. Vice informaci se d4 nalézt napiiklad v Binney a Merrifield (1996), Kormendy a
Djorgovski (1989), Dressler aj. (1987), Kormendy aj. (2009), de Zeeuw a Franx (1991),
Coppola (2008), Cappellari aj. (2006), Graham a Guzmén (2003) a Lauer aj. (2005).

1.1 Uvod do eliptickych galaxii

Mezi eliptické galaxie se fadi velkd skupina komplexnich a celkové riiznorodych, extraga-
laktickych objektl, které spojuji a nakonec i odliSuji rizné pozorovatelné charakteristiky.
Prvni dé€leni eliptickych galaxii (ostatné vSech galaxii vibec) urcil Edwin Hubble na z4-
kladé optického pozorovani. Jeho klasifikace se také v roz§ifené podobé pouZiva dodnes.
Posloupnost od eliptickych galaxii po spirdlni druhy se ptivodné povazovala za vyvojovou,
a tak se pro eliptické galaxie vZilo oznaceni ,,rané typy* galaxii (rané galaxie, early type),
spiralni se pak povazuji za tzv. ,,pozdni typy* galaxii. Od spirdlnich se v této klasifikaci lis{
eliptické galaxie pfevdZné svym celkovym vzhledem. Jednd se o objekty obecné ptfipomi-
najici tvar trojosého elipsoidu.

Casto se podle preference rotace kolem konkrétni osy popisuji rotaénimi elipsoidy, a to
bud’ jako zplostélé, rotujici kolem hlavni osy objektu, nebo jako protdhle sféroidy vzniklé
rotaci kolem osy vedlejsi. Jednotlivé objekty mohou obsahovat i vice rota¢nich stupiid. Ac-
koliv eliptické galaxie nejsou v podstaté objekty kulového tvaru, nehraje v jejich Zivoté
rotace tak velkou roli. Oproti spirdlnim objektim, které se vyznacuji vyraznou rotaci disku
v hlavni roviné galaxie, dominuje obecné u eliptickych galaxii ndhodné;jsi sloZka pohybu
hvézd. U mnohych z nich je mirnd nesféricnost zpisobena spiSe anizotropii ve hvézdnych
rychlostech.

Pii projekci elipsoidu na rovinu pozorujeme elipsu, kterd mtize v zavislosti na natoCeni
galaxie smérem k pozorovateli, nabyvat mnoha rtiznych tvart (elipticity) a sklont. Pro vy-
pocet elipticity plati vztah e = 1 — b/a, kde a je hlavni a b vedlejsi poloosa pozorované
elipsy. Podle Hubbleovy klasifikace se eliptické galaxie zna¢i pismenem ,,E* a poddruhové
Ciselné oznaceni se pak urci jako celd ¢ast z 10 x e. Timto zpisobem se d€li do osmi pod-
skupin (EO-E7).



Eliptické galaxie, neboli rané typy, se v pribéhu doby zacaly rozdélovat do dvou hlav-
nich skupin. Jedn4 se o klasické eliptické galaxie a trpaslici eliptické galaxie'. Casto se
studuji oddélené, a to z diivodu piedpokladanych odliSnych vlastnosti.

Z dynamického hlediska je vSak jejich galakticky Zivot Casto propojeny. Galaxie se
sdruzuji do skupin a galaktickych kup, kde spoluvytvareji prostiedi, ve kterém nasledné
vzdjemné interaguji. Dnes se mé za to, Ze mnoho pozorovanych extragalaktickych ob-
jektd ma ve svém rejstiiku srazkovou minulost, ¢i se ji pravé dopousti nebo hodla dopustit.
Podle nejvice pfijimaného kosmologického modelu CDM (cold dark matter, tedy kinema-
ticky chladné temné hmoty), se Zivot galaxii fidi dle hierarchického scénére, kde vzdjemné
slucovani mensich celkl vytvafi vétsi struktury. Takovy nazor ale neptevladal po celou
dobu. S rozvojem pozorovaci techniky a spektralniho rozsahu, kosmologickych teorii a N-
casticovych simulaci, se ménily predstavy o vzniku a vyvoji galaxii, kde se eliptické galaxie
zménily z dynamicky nezajimavych a starych objektd bez vnitiniho Zivota na dtlezité cleny
aktivni galaktické rodiny.

Eliptické galaxie maji velmi médlo mezihvézdného materidlu, ze kterého se obvykle vy-
tvareji nové hvézdy. Jsou tedy dost chudé na pocet mladych hvézd a obsahuji prevazné
star$i hvézdy II. populace. Mezi obry v eliptickych galaxiich dominuji erveni obfi, zatim
co vyskyt modrych obrt je téméf mizivy. To zplisobuje celkové mirné Cervenéjsi nadech,
neZ majf spirdlni typy galaxii. S malym poctem mladych hvézd se spojuje i maly vyskyt
otevienych hvézdokup. Na druhou stranu klasické eliptické galaxie maji obvykle rozsahly
systém hvézdokup kulovych, kde prevldda stars$i populace hvézd. Zajimavym spektrosko-
pickym poznatkem je také vnitini gradient kovi (nebo-li barevny gradient), kde abundance
té€z8ich prvki v centrdlnich oblastech je vyssi (jsou pak Cervenéjsi) nez v okrajovych Castech
galaxif.

Novéjsi poznatky ze studia struktury eliptickych galaxii naznacuji, Ze vétSina klasic-
kych eliptickych galaxii obsahuje mnohem vice mezihvézdného prachu a plynu, neZ se na
prvni pohled jevi z optického pozorovani. Avsak plyn se prevazné vyskytuje bud’ ve velice
horkych forméch ionizovaného ¢i dvakrét excitovaného vodiku, nebo v chladné formé H I,
a tudiZ jej miZeme detekovat nejvice ve spektralnich oborech, které jsou lidské zvidavosti
k dispozici relativné kritkou dobu (rentgenovy a radiovy obor).

Eliptické galaxie obsahuji i mezihvézdny prach, Casto situovany v centralnich oblas-
tech?, uspofadany ve volné natoéenych pruzich nebo prstencich &i prachovych mra¢nech.
Podle Kormendy a Djorgovski (1989) ma natoceni prachovych prstenci vztah k osdm ga-
laktického elipsoidu, a je tedy mozné, Ze by jejich studium mohlo byt uZiteCné z hlediska
méfeni prostorového tvaru vybrané galaxie. Stéle je ale mnozstvi prachu a plynu v primérné
eliptické galaxii pomérové mensi neZ v béZné galaktické vyduti spirdlnich objektu.

V této préci v naslednych galaktickych modelech se vyskyt a vliv mezihvézdné hmoty a
rozdilnych populaci hvézd zanedbava, nebudeme se jimi proto jiz dale podrobnéji zabyvat.
Neznamend to viak, Ze se jednd o zcela zanedbatelnou stranku Zivota eliptickych galaxii.

"Mtzeme se také setkat s oznadenim eliptické, &i rané galaxie ve smyslu klasicky eliptickych galaxii. Tr-
pasli¢i galaxie se pro zménu nékdy oddéluji jako celd skupina obecné, tedy nejde jen o dE objekty.

ZPFiblizné 80 % klasickych eliptickych galaxii obsahuje prachové itvary do vzdélenosti ~ 1kpc od centra
objektu. K prachovym oblastem jsou také p¥idruZeny plynnd mraéna s hmotnostmi kolem 10* — 107 M, (jednd
se i o ionizovany vodik), viz Mathews a Brighenti (2003).



1.1.1 Korelace parametru a pozorovatelné charakteristiky

Spektroskopie a fotometrie z riznych pozorovani v kombinaci s teoretickymi predpoklady
vytvéaii dohromady mozaiku dne$nich znalosti o Zivoté extragalaktickych objektt.

Plosna fotometrie

Dostatecné blizké a velké galaxie (podle technickych mozZnosti) nepozorujeme jako bodové
objekty, nybrz jako plo$né rozloZené obrazce. Popisem dvoudimenzionélni fotometrické
struktury extragalaktickych objektl se zabyva plosna fotometrie. Pozorovany tvar eliptic-
kych galaxii se da popsat souborem isofot (v prvnim pfibliZen{ se jedna o elipsy) spojujicich
mista se stejnou intenzitou. Kromé elipticity a sklonu lze ziskat také radialni priibéh poklesu
jasu pozorovaného objektu.’

V padesatych letech pfiSel Gérard de Vaucouleurs s dnes jiZ obecné pfijimanym po-
znatkem, Ze eliptické galaxie maji vzdjemné podobné fotometrické profily a definoval tzv.
empiricky R'/* zdkon

I(R) = ]ee*b[(R/Re)l/‘l*l]’ (1.1)

kde R odpovidd projektované radidlni vzdalenosti* na plose pozorovaného obrazu galaxie a
R, je efektivni polomér, I. = I(R,). Polovina celkového zafivého toku objektu se nachézi
praveé pod timto polomérem. Z definice pak vyplyva, Ze b ~ 7.76. Misto plo$né intenzity se
casto pouziva plosnd magnituda, tedy

1/4
= pe —2.5logo(I/1c) = pe + 8.325 - [(R) - 1] . (1.2)

(4

Pozdéji, s nastupem piesnéj$ich pozorovani i méné jasnych objektl a statisticky vétsiho
vzorku, se ukdzalo, Ze jejich fotometrickym profiliim odpovida spiSe zobecnény tvar de
Vacouleursova zdkona, a to tzv. Sérsicuv zdkon

I(R) = I, e—bn[(R/Rc)l/”—ll7 (1.3)

kde I. a R, jsou opét efektivni intenzita a polomér. Tfetim parametrem je mocnina n. Podle
Kormendy a Djorgovski (1989) je extrapolace pomoci R'/* zdkona nejpfesn&jii u objekti
s absolutni magnitudou Mp ~ —21 mag. U méné jasnych a pfevazné trpasli¢ich galaxifi je
patrna vétsi odchylka, maji obvykle n < 4 a méné strmy luminozni profil. Dalsi skupinu z
hlediska plo$né fotometrie definuji naopak velmi jasné objekty, Casto obfi galaxie s difiz-
né&jsim, centrdlné koncentrovanéjs$im, pribéhem jasu. Pro né plati naopak aproximace, kde
n > 4. Dané zjistén{ tedy definuje vztah mezi veli¢inami n — Mp (Filtr B se v této souvis-
losti pouziva nejcastéji). Jasnéjsi velké galaxie maji tendenci mit vétsi Sérsicliv parametr n,
a naopak.

Dal$im fotometricky vyznamnym zdkonem je tzv. Nukeriv zdkon, zavedeny a pouZi-
vany (Lauer aj., 2005) na fitovani pribehti jasnosti center galaxii, jejichZ snimky byly po-
fizeny Hubblovym vesmirnym dalekohledem. UZ prvni pozorovani blizkych galaxii mimo

3Podrobnéji viz napiiklad Kormendy a Djorgovski (1989), Jilkova (2008), Bartoskova (2007) a dalgi.
*Veli¢ina R zde pak predstavuje geometricky primér z hlavni a a vedlejsi b poloosy elipsy, R = v/a b.
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atmosféru Zemé odhalila sloZitéjsi struktury v centrélnich oblastech. Priibéh jasu také ne-
odpovidal ptivodnim pozorovanim, zkreslenym zemskou atmosférou (seeingem). Nukertiv
zakon ma vice volnych parametri

R Y R aq(y=p0)/a
_ 9(B—)/a W ikl
I(R) =2 L ( R) [1 + <Rb> } : (1.4)

kde R;, odpovidé ,,zlomovému* poloméru v priibéhu intenzity.?

Isofotalni tvar 2D projekce eliptickych galaxii neopisuje vZdy idedlni elipsu. Podle tvaru
odchylky se daji galaxie rozliSovat na ,,boxy* (hranaté) a ,,disky* (diskovité), coz odrdzi
fyzikalnéjsi smysl. Kormendy aj. (2009) déli klasické eliptické galaxie do dvou kategorif,
které se mimo jiné 1i8{ i touto charakteristikou.

Prvni z nich, EG s diskovitej$imi isofotami a Sérsicovym parametrem n ~ 3 % 1, rotuji
prevazné kolem nékteré z hlavnich os a vyznacujf se vice izotropnim rozdélenim rychlosti.
Objekty s hranatéjsimi elipsami maji oproti tomu mnohem niZ$i velikost rychlosti rotace.
Rotuji Castéji kolem vedlejsi osy, a usuzuje se, Ze odpovidaji predpoklddanym minimdalné
rotujicim triaxidlnim nebo protahlym elipsoidim s vyraznou anizotropii hvézdnych rych-
losti. Do této druhé skupiny se fadi jasnéjsi galaxie s m > 4 a jejich centra se vyznacuji vy-
raznym zvySenim jasu. Kormendy a Bender (1996) navrhli dals{ alternativni schematickou
upravu Hubbleovy klasifikace, kde jsou eliptické galaxie sice stdle sefazeny podle pozoro-
vanych tvari, ale znazoriuji také posloupnost rostouci miry rotace a izotropie objektu na

tkor ndhodného pohybu, viz schéma na obrazku 1.1.

ELLIPTICAL GALAXIES

E(bys E{di4
Boxy Disky

Obrazek 1.1: Navrh nové Hubbleovy klasifikace galaxii. (zdroj: Kormendy a Bender (1996))

Kormendiho diagram

Dalsi fotometricky vyznamnym zdkonem eliptickych galaxii je tzv. Kormendiho vztah (Kor-
mendy, 1977) mezi stfedni ploSnou hvézdnou velikosti uvniti efektivniho fotometrického

>V tomto zdpise Nukerova zdkona odpovida radidlni vzdalenost R hlavni poloose isofotaln{ elipsy, R = a.
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Obrazek 1.2: RozloZeni pozorovanych galaxif podle celkové absolutni hvézdné velikosti a stiedni
plo$né jasnosti centrdlnich oblasti galaxii ve filtru B. Znak ,,E* odpovida klasickym eliptickym gala-
xifm, ,,0* pak sféroidnim trpasli¢im galaxiim, zdroj: Kormendy aj. (2009). Klasické eliptické galaxie
vytvéreji dvé skupiny jasnych a méné jasnych galaxif, v tomto piipadé je zde vidét jejich mirna od-
lisnost z hlediska fotometrickych vlastnosti center.

poloméru a timto polomérem
log Re o< K{pt)e, (1.5)

kde konstanta x zdvisi mimo jiné na spektralnim oboru a vybraném vzorku objektd. V
jiném vyjadfeni se také Casto pouzivd jako vztah mezi stfedni ploSnou hvézdnou velikosti a
absolutni hvézdnou velikosti objektu, napt. Mp — (u)e.

Rozlozeni galaxif podle Kormendiho zdkona znazoriiuje graf na obrazku 1.2, kde je
mimo jiné vidét odlisny prabéh Mp({(u).) mezi sféroidnimi trpasli¢imi a klasickymi elip-
tickymi galaxiemi. ObcCas se mu také prezdiva ,,Hertzsprungliv—Russelliv diagram gala-

L3

X1 .

Faberuv-Jacksonuv vztah

Spektroskopie eliptickych galaxii poodhaluje dalsi dtlezité informace. Kromé chemického
rozboru spekter a méfeni rudého posuvu je také dilezita kinematika. Z rozsiteni spektral-
nich &ar se d4 odhadnout pozorovana projekce disperze rychlosti®, neboli rozptyl rychlosti
ve sméru k pozorovateli o,,. Difve se méfila prevdzné jen jako centrdlni hodnota, dnes je jiZ
diky technickému rozvoji mozné mapovat i kinematické idaje napti¢ 2D obrazem pozoro-

vanych galaxii.

U objektt s detekovatelnou rotaci se zjiit'uje i rotani rychlost.



Ukdzalo se, Ze mezi centrdlni disperzi rychlosti a jasnosti objektu je jistd vzdjemnd
spojitost, ozna¢ovana jako Fabertiv-Jacksoniv vztah (Faber a Jackson, 1976), napf. ve filtru
B vztah log 0y — Mp,. Casto se vyjadiuje také skrze zativy vykon jako zavislost

L ooy, (1.6)

kde konstanta -y zavisi taktéZ na pozorovéni a vybraném vzorku, pfiblizné se v§ak pohybuje
v okoli hodnoty vy ~ 4.

1.1.2 Fundamentalni rovina

Diky statisticky vyznaméjsimu mnozstvi tidaju je stile vice zfejma vzajemna spojitost fyzi-
kélnich parametrt téchto objektd. Vyse uvedené vztahy mezi fyzikdlnimi veli¢inami dava
do souvislosti Fundamentdlni rovina (,,Fundamental Plane®, ddle FP). Nezdvisle na sob¢ ji
formulovali Djorgovski a Davis (1987) a Dressler aj. (1987).

Jedna se o empiricky definovanou rovinu, jejiZ parametry jsou ziskany na zdklade fo-
tometrickych a spektroskopickych pozorovani extragalaktickych objektd. Tato rovina mtize
byt popsdna napriklad vztahem mezi tremi observa¢nimi parametry: efektivnim polomérem
7 R, stfedni plognou hvézdnou velikosti pod timto polomérem ;). a projekci centralni
disperze rychlosti podél zorného paprsku oy.

log R = a(ite) + blog og + konst., 1.7

kde konstanty a, b obecné zavisi na fotometrickém filtru, vybraném vzorku a na fitovaci
procedufe. Obvykle lezi v rozsahu a € (0.3,0.36), b € (1.2,1.6) (Evstigneeva aj., 2002).

Tyto parametry generuji 3D prostor, ktery vSak neni zaplnén nidhodné€, nybrz vétSina
klasickych eliptickych galaxif se zde naléza na relativné tenké roviné€. Na obrazku 1.3 je FP
zobrazena v n€kolika vyznamnych projekcich.

Mimo uvedené parametry se Casto pouZivaji i dalsi souvisejici veliCiny, jako napiiklad
zéafivy vykon v urcitém filtru a absolutni hvézdna velikost, pomér M /L, hmotnost systému
nebo jeho sloZek, rotaéni parametry (Casto se uvadi pomér V/o), rizné barevné indexy
(napt. (B — V)), celkovy Cerveny posuv apod.

Pravé propojeni na vzdalenosti zdvislych a na vzddlenosti nezdvislych proménnych,
skrze specificky danou FP, nim umoziuje vyuZiti eliptickych galaxif jako tzv. standardnich
svicek®. Pokud napiiklad pozorujeme vzdilenou kupu galaxii, zaneseme zjisténé tdaje o
jejich ¢lenech do grafli fundamentalni roviny. Pomoci uvedenych vztahd pak odeCteme na-
priklad absolutni hvézdnou velikost a z nf jiZ snadno stanovime pribliZznou vzdalenost dané
skupiny.

Zalezet ale mizZe téZ na ,prostfedi”, ve kterém se galaxie nachdzeji. Nicméné pravé
poznatky z N-Casticovych simulaci srazek galaxif, kde jsou vyslednymi produkty, ¢i pt-
vodci, eliptické objekty, jsou v dobrém souladu s fundamentalni rovinou, viz napt. zavéry z
(Evstigneeva aj., 2002) a (Graham a Guzmdn, 2003).

"Podle (Kormendy a Djorgovski, 1989) tolik nezavisi na definici fundamentalnich parametrt. Vy3e uvedené
tdaje by se mohly vztdhnout napiiklad na konkrétni centralni charakteristiky (ro a (u)o) a méli bychom dojit k
obdobné fundamentdlni roviné. Veli¢iny také nejsou bolometrické, méii se v urcitych filtrech.

8Fundamentalni rovina nemusi byrpro sviij rozptyl, nemusi byt piili§ pfesna oproti nékterym dal§im stan-

dardnim svickam. Jeji vyhody jsou vSak ve vyuZiti pro méfeni ve velkych vzdédlenostech.
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Obrazek 1.3: Grafy rtiznych projekci Fundamentélni roviny, data odpovidaji skupin€ normdlnich
eliptickych galaxif a galaktickych vyduti, zdroj: Kormendy a Djorgovski (1989).

Predmétem riznych dohadi je pivod odchylky sklonu FP (v angli¢tiné tzv. ,.tilt™) od
predpovédi, ziskané na zdkladé virializované skupiny homogenni modeld s konstantnim
pomérem M /L. Z viridlové véty, za pouZiti pozorovatelnych veli¢in a za pfedpokladu ho-
mogenn{ izotropni sférické symetrie ((v?) = o3 = konst.), vyplyv4, Ze

M 08
(L) X WGRAL) (9

Pfi konstantnim podilu M /L pak dojdeme k predpovédi
log R. = 0.4(u.) + 2log oy + konst. (1.9)

Ve skute¢nosti v8ak FP definuje jiné mocniny veli¢in o a {(u.), viz (1.7). Reédlné galaxie
nejsou homogenni, ani striktné sférické a nemaji obecné izotropni rozdéleni rychlosti. Déle
se sklddaji z riznych hvézdnych populaci, tedy pfedpoklad konstantni M /L také neni rea-
listicky. AvSak podle podrobnéjsich studii (napf. Busarello aj. (1998)) ma nehomogenni a
anizotropni popis objektu piili§ maly vliv na vysledny vztah (1.9). Dilezita je tedy praveé
variace M /L (da vyjadfit jako mocninny vztah M /L ~ L7) podél FP. Nicméné ani pres-
néjsi fitovani populacnich funkei (napf. SAURON projekt: Cappellari aj. (2006) a dalsi)
stale jesté nemusi podat rozumné vysvétleni pozorované odchylky FP od teoretické roviny.’

“Mezihvézdného materidlu v podobé& prachu a plynu je v eliptickych galaxiich obecné malé mnoZstvi, aby
ovlivnilo globaln{ pribé&h podilu M /L.
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Tato skutecnost vnasi do problému nutnost zavedeni dal§tho mechanismu pro popis re-
alnych eliptickych galaxii a tim se nejcastéji stava gravitatné pusobici temnd hmota. Pri
zapoditani vlivu temné hmoty se néasledné vynoii dalsi otdzky spojené s jejim piivodem a
rozloZenim. Mnohdy se temnym haliim prisuzuje celkové vétsi hmotnost nez celé zarivé
Casti galaxie, jindy zase mize byt vliv temné hmoty zanedbatelny. Cappellari aj. (2006)
odhadli na vzorku 25 ranych galaxii primérny podil temné hmoty kolem 30% z celkové
hmotnosti, kterd se nachazi v oblasti pod efektivnim polomérem R, pficemz eliptické ga-
laxie s vyraznéjsi rotaci ji obsahuji méné nez velké, takika nerotujici galaxie.

Dalsim predpokladem je vyskyt velmi hmotnych objektli v centrech galaxii. Z tohoto
divodu se Casto studuje vliv centralni Cerné diry na okoln{ disperzi rychlosti, vztah Mg — o,
a souvislost tohoto objektu!® s matef'skou galaxif celkové (napf. Di Matteo aj. (2005)).

1.1.3 Shrnujici klasifikace

Budeme-li se drzet ptivodniho nastinéni v dvodni ¢asti kapitoly, miZzeme eliptické galaxie
rozdélit do dvou hlavnich sekvenci: do klasické eliptické vétve a trpasli¢i vétve. PouZijeme-
li dal§f d&leni podle koncepce v Binney a Merrifield (1996, kap. 4)!!, pak mezi klasické
eliptické galaxie patfi tzv. cD galaxie (cD), normdlni eliptické (E) a nékdy také vieteno-
vité galaxie (S0). Mezi trpasli¢i se radi prevazné trpasli¢i eliptické (dE), trpasli¢i sféroidni
(dSph), modré kompaktni trpasli¢i galaxie (BCD). V tabulce 1.1.3 jsou uvedeny nékteré

z v,

priblizné Ciselné charakteristiky uvedenych typt.

z ¥z

V predeslé Casti, tykajici se vlastnosti eliptickych galaxii ziskanych z pozorovani, bylo
z n€kolika thli nastinéno rozdéleni klasickych eliptickych galaxii do dvou skupin. Z tohoto
divodu je vhodné uvést jejich stru¢nou rekapitulaci:

A) Jasné eliptické galaxie

vev s vev s

— Jsou to Casto jasné&jsi a hmotné&jsi galaxie (Mp = —21 mag).
— Jedna se o pomaleji rotujici objekty s anizotropnim rychlostnim polem.
— Neékteré z nich ve svych centrech vykazuji kinematicky rozliSitelné struktury.

— Z hlediska pozorovani maji jejich centra vyrazny fotometricky vrchol, Casto se
pak oznacuji jako ,,jaderné* (core) galaxie.

— Velky podil temné hmoty na celkové hmotnosti galaxie je pro tuto skupinu vy-
znaény, nejvetsi podil M /L maji nejméné rotujici objekty.

— Pozorovany fotometricky obraz galaxie je spiSe kulatéjsi, ma nizs{ elipticitu.

— Fotometrické isofoty jsou spiSe hranatéjsi (boxy), Sérsictiv index n > 4.

— Inklinuji spiSe k cervenéjS$imu celkovému zabarveni, jsou bohaté na kovy.

— Casto jsou klasifikovény jako galaxie cD, gE a E.
B) Méné jasné klasické eliptické galaxie

— Jsou to méné hmotné a jasné (Mp < —21 mag) galaxie nez piedesla skupina.

Dilezité miZe byt také propojeni vyvoje galaxie s aktivitou galaktického jadra (AGN).
"Uvedené dé&lent eliptickych galaxif je téZ prevzato z Bartoskova (2007).
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— Rotace hvézd kolem osy elipsoidu je vyraznéj$i, rozdéleni rychlosti je vice izot-
ropni.

— U nékterych koreluje rotacni osa s vedlejsi fotometrickou osou elipsy.

— Fotometrickd centra vykazuji mocninny nartst plo$né jasnosti, odtud se pro tuto
skupinu také vZilo oznaceni ,,mocninné* (power-law) galaxie.

— Obsahuji nejspiSe mensi mnozstvi temné hmoty neZ velké jasné galaxie.

— Neékteré z nich vykazuji zndmky subpopulaci rtizného stafi, tedy obsahuji i
mladsi hvézdy, a s tim souvisi ,,modiejsi* zabarveni neZ u jinych E galaxii.

— Pozorované fotometrické obrazy mohou nabyvat i velmi protdhlych elips.

vev s

Casto jsou klasifikovany jako galaxie E, cE a SO.

’ druh: ‘ abs. magnituda [mag] ‘ M [Mg)] ‘ r [kpc] ‘ M/Lg [Mg/Lg] ‘
SO 17 az 22 109 az 10 | 10az 100 ~ 10
cD 22 az -25 1013 az 10 | 300 az 1000 > 100
E ~-15 az -23 10% az 1013 1 az 200 10 az 100
dE ~13 az -19 107 az 10° 1az 10 ~ 10
dSph -8 az -15 107 az 108 0.1az0.5 5az 100
BCD ~14 az -17 ~ 10° <3 0.1az 10

Tabulka 1.1: Charakteristické vlastnosti galaxif uvedenych typu, zdroj Binney a Merrifield (1996).
V tabulce se uvadi zleva absolutni magnituda objektu ve filtru B, hmotnost v hmotnostech slune¢nich
(M), ptiblizny pramér viditelné galaxie (r), a pomér hmotnosti k zafivému vykonu (M /Lg), taktéz
ve slunecnich jednotkéch.

V soucasné dob¢ probiha revize rozdilu mezi dE a méné jasnymi E galaxiemi. Ackoliv
jsou nejspiSe trpasli¢i galaxie ve vesmiru nejvice zastoupeny, jejich ,,trpasli¢i* podstata je
umoZiuje detekovat pouze do mensich vzdalenosti. S rozvojem pozorovaci techniky zdjem

Yy _ oz

o tyto galaxie rostl. Podle Graham a Guzméan (2003) jsou béZné dE galaxie spiSe prodlouze-
nim luminozitni posloupnosti méné jasnych eliptickych galaxii a vykazuji vétsi pfibuznost,
neZ se predpoklddalo. Uvedeni autofi také poukazuji na nutnost pfedpokladu, Ze galaktic-
kou rodinu tvori objekty s riznym Sérsicovym indexem n, ktery souvisi s absolutni magni-
tudou. TudiZ je nestaci popsat jen napiiklad de Vacouleursovym zdkonem, ktery pak mtize
zapricinit méné realistické vysledky. Méné jasné eliptické galaxie a dE objekty pak mohou
mit i podobnou minulost. Nicméné pocetna skupina sféroidnich trpaslic¢ich galaxii nejspiSe
opravdu tvori skupinu odlisujici se i od ostatnich dE galaxii.

cD galaxie Mezi objekty tohoto typu patii nejvétsi a nejzarivéjsi galaxie vibec. Nalézaji
se v centrech velkych galaktickych kup s vysokou koncentraci ¢lend. Pismeno ,,D* v ndzvu
oznacuje difuzni (rozptylené) objekty, zatimco ,.c*“ pochdzi ze starSiho spektroskopického
oznaceni pro hvézdné veleobry. Obsahuji rozsahla hvézdného hala s velkym mnoZstvim
kulovych hvézdokup. Pomér hmotnosti a zafivého toku celé cD galaxie nabyva velmi vyso-
kych hodnot (v fadu stovek), coZ nejspise svédci o pfitomnosti jesté znacnéjsiho hala tem-
ného. Pro svou vysokou zafivost s relativné izkym rozsahem jasnosti a obrovskym poctem
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kulovych hvézdokup se pouZivaji k urovani mezigalaktickych vzdélenosti. Znac¢n4 hmot-
nost a zvlastni postaveni mezi galaxiemi poskytuje cenné podnéty pro teorie zabyvajici se
dynamikou galaktickych skupin. Tyto objekty Casto rostou galaktickym kanibalismem, tedy
postupnym pohlcovdnim mnohem mensSich satelitnich galaxii.

Normalni eliptické galaxie Mezi normalni eliptické galaxie se fadi skupina objektl s
rozsahlou Skalou charakteristik, které vSak z klasické eliptické vétve definované FP ne-
vybocuji. Vétsina vySe uvedenych poznatki o eliptickych galaxiich se tyka pravé téchto
objekti. VSechny vykazuji nékolik spole¢nych rysi. Jedna se o centrdlné zhusténé objekty
s relativné vysokou ploSnou jasnosti. Obsahuji celkem velky pocet kulovych hvézdokup a
prevazné star$i populaci hvézd. Podle velikosti (nebo také zafivosti) se ddle mohou délit
na obif eliptické (giant ellipticals, gE), stfedné zafivé eliptické (intermediate-luminostity
ellipticals, E) a na méné jasné kompaktni eliptické galaxie (compact ellipticals, cE).

Vietenovité galaxie Vietenovité galaxie se obecné oznacuji jako SO (nebo SB0). Vy-
skytuji se na hranici mezi eliptickymi a spirdlnimi skupinami. Je u nich patrny zplostély
disk a galaktickd centrdlni vydut’, nemaji ale spirdlni strukturu a ani neobsahuji vyznam-
n¢js$i mnozstvi mezihvézdné hmoty. U nékterych z nich se ale detekuji nevyrazné galaktické
piicky, nebo dalsi zajimavé struktury, napifiklad prstence. Sklddaji se pfevazné ze starSich
hvézd II. populace. KdyzZ je k ndm natocena ¢elem, neda se pri pozorovani mnohdy s urci-
tosti fici, zda je typu E s velkou elipticitou nebo jiZz SO. Vyznam mezihvézdného materidlu
je u téchto galaxif také na hranici mezi eliptickou a spirdlni vétvi. Podobné jako u eliptic-
kych galaxii, je u skupiny SO Casto pozorovdn velmi horky plyn a atomdrni vodik. Déle se
vietenovité galaxie nékdy rozdéluji podle vyskytu emise HII.

Trpaslici eliptické galaxie Jak jiZ ndzev napovida, jsou to relativné malé extragalaktické
objekty. Nékteré jsou vsak i velikostné srovnatelné s kompaktnimi cE galaxiemi. Pribéh
profilu plo$né jasnosti je ale Casto odliSny, pfi stejné absolutni hvézdné velikosti. VétSina
pozorovanych objektt trpasli¢i vétve jsou ¢lenové mistni skupiny galaxii. Mnohé trpasli¢i
galaxie maji vyrazné&jsi centrdlni jadra, pfiblizné 1 % pfispivajici k celkové jasnosti objektu
mnénka, Ze eliptické skupiny obsahuji malo nebo zZddné plynné a prachové oblasti, plati
tedy spise na trpasli¢i vétev. Pokud chceme nalézt zastupce této skupiny, budeme mit nej-
spiSe Stésti, kdyZ budeme hledat v blizkosti velkych eliptickych a spirdlnich galaxii. Jsou
totiZ jejich neodlucitelnymi spolecniky a Casto se také stavaji obétmi galaktickych interakci.
To plati i o specifickych skupindch uvedenych nize.

Trpaslici sféroidni galaxie Trpaslic¢i sféroidni galaxie vykazuji jesté mnohem mensi plos-
nou jasnost a nizsi celkovy tok zareni, neZ praimérni trpasli¢i predstavitelé. Jedna se o malo
rozmérné objekty bez galaktického jddra, jsou spise kulovit&j§iho tvaru. Casto se srovndvaji
se také usuzujekulovymi hvézdokupami. Lisi se od nich vSak v nékolika ohledech. Vétsi
pomér M /L galaxie by mohl ukazovat na vétSi mnoZstvi temné hmoty. Plati také, na rozdil
od kulovych hvézdokup, Ze s nizZs{ jasnosti galaxie tento pomér stoupd, coZ miize vést az k
nepomérné ,temné* trpasli¢i galaxii. Z dalSich pozorovani se také vusuzuje, Ze s rostouci
jasnosti objektu se zvysuje jeho stfedni metalicita [Fe/H]. Tyto galaxie se sklddaji ze dvou

zakladnich hvézdnych populaci, z velmi starych na kovy chudych hvézd a ze stfedné staré
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populace (staif kolem 1 — 10 miliard let). To ukazuje na nékolik etap hvézdnych formovani.
V dnesni dobé jsou vSak obvykle chudé na oblasti mezihvézdného prachu a plynu.

Modré kompaktni trpasli¢i galaxie Velmi zajimavé jsou také mensi trpasli¢i galaxie s
modravym nadechem. Ten ziskaly diky pfitomnosti velmi hmotnych horkych hvézd a ioni-
zovaného plynu zéficiho pfevazné v ultrafialové oblasti. Mezihvézdného plynu obsahuji na
trpasli¢i podskupinu az nadbytek (priblizni 15% hmotnosti celé galaxie), jednd se prevazné
o plyn ve formé H I a H II. Malé stafi a velkd hmotnost hvézdné populace indikuje neddvné
prudce vyvolané utvareni hvézd. To by mohlo byt zptisobeno obrovskym vybuchem super-
novy, ktery pak otfdsl celou galaxii. Nékdy natolik silnym, Ze byl schopen rozrusit strukturu

celého objektu, ktery se pak fadi spiSe k nepravidelnym skupindm trpasli¢ich galaxif.
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Kapitola 2
Dynamika eliptickych galaxii

Galaxie si miiZzeme predstavit jako komplexni gravitacné vazané uskupeni statisticky pocet-
nych pomérové mensich celkt. Pokud bychom napiiklad popisovali hvézdny systém s vel-
kym mnozstvim ¢lent sledovanim trajektorie kazdé jednotlivé hvézdy zvlast’, byli bychom
postaveni pred znaény soubor pohybovych rovnic. Nastésti se ale chovani mnohacastico-
vého systému d4 popsat pomoci aparétu statistické fyziky.

Tato Cast prace struéné popisuje problematiku gravitaéné vazanych bezkoliznich mno-
hacésticovych systémt a blize predstavuje dva vybrané modely pouZité jako aproximace
realnych galaktickych hvézdnych systémi. Teoreticky rozbor vychdzi prevazné z Binney
a Tremaine (2008, kap. 4 a 5), kde je dand problematika podrobnéji rozvedena. Dal$imi
podstatnymi referencemi jsou Aarseth aj. (2008), Jilkova (2008), Bradly (2008), Plummer
(1911), Hernquist (1990) a dalsi.

2.1 Bezkolizni mnohacasticové systémy

Méme-li mnohaddsticovy systém stejné hmotnych aproximativné bodovych &astic!, jsou
tyto jednotlivé v konkrétnim Case urCeny Sestici nezdvislych proménnych, zobecnénymi
soufadnicemi a hybnostmi,

(q(t),p(1)), Q2.1

a spole¢né pak vytvafi tzv. hvézdnou tekutinu.”>. RozloZeni Eistic ve fizovém prostoru po-
pisuje distribu¢ni funkce f(q(t),p(t),t) (DF), kterd mizZe byt definovéna jako pravdépo-
dobnost nalezeni ¢astice v urcitém Case v ur¢itém objemovém elementu fazového prostoru
(g+d3q) x (p+d>®p), nebo také jako diskrétni koncentrace &astic (Ci hustota hmoty) ve f4-
zovém prostoru. Distribu¢ni funkce nabyva podle fyzikdlni konzistence realnych kladnych

hodnot. V této kapitole se pouziva jeji hustotni definice, spojité ,,rozmazdna* diky velkého

'Redlné se pii praci s N-Gdsticovymi systémy pouZivaji spile tzv. superastice (nebo také superhvézdy),
které dale reprezentuji uskupeni urc¢itého mnozstvi redlnych hvézd, jejich velikost pak zdlezi také na moZnos-
tech vypocetniho vykonu a na velikosti popisovaného sytému.

Galaxie neobsahuji pouze hvézdy. Uvedeny postup viak plati obecné pro bezkolizni aproximaci gravitag-
niho mnohacasticového systému. Pojem hvézdna tekutina se pouZziva pro ndzornost a pro svoji analogii k fyzice
kapalin
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poctu Céstic, a tak miizeme napsat, Ze

plg.t) = /f(q, p,t) dp, (2.22)

M (t) = /p(q,t) d’q = //f(q,p,t) d’p d*q. (2.2b)

V souvislosti se statistickou fyzikou je uzite¢né také definovat stiedni hodnotu obecné veli-

¢iny X (q,t) jako
(X) = T foX dp. 2.3)

2.1.1 BezKkolizni aproximace

Hvézdna kapalina se vyznaCuje tim, Ze se gravitaéni pisobeni mezi ¢asticemi déje v rela-
tivné velkych vzdédlenostech (dajf se pak aproximovat hmotnymi body). Je tedy na misté se
zabyvat moZnosti bezsrazkové aproximace. V n-Casticovém bezkoliznim systému se prilis
nebude liSit trajektorie vybrané Castice pod vlivem vSech jednotlivé gravitacné puisobicich
hvézd od pohybu v gravitaénim poli spojité rozmazané distribuce hmoty tohoto systému. V
ptipadé systému s Castymi kolizemi, by vSak srdZkové piispévky ke zméné trajektorie byly
prilis skokové.

Bezkolizni aproximace se obecné miZe uvazovat u vétSiny redlnych hvézdnych sys-
témG>, nicméné se 1is{ Gasov4 gkdla, po kterou je pouZitelna. To nds privadi k definici pojmu
Relaxacni ¢as, trelax, jakoZto doby, po jejimz uplynuti jsou jiZ zmény trajektorii v systému
vlivem dvoucdsticovych sraZek nezanedbatelné.

trelax = Mrelax terosss (2.4)

kde tcross 0dpovidd Casové dobé prichodu (,,crossing time®) typické hvézdy celym systé-
mem* a dd se vyjadfit jako tcross = 7/v, kde 7 je primér galaxie (uvaZzujme nap. sférickou
aproximaci homogenni koule o ploméru R) a v & GNm/R odpovidd kruhové rychlosti
Castice v systému s NV identickymi ¢asticemi o hmotnosti m. Parametr n,q1.x pak urcuje po-
et prichodt systémem, po kterych se jiZ rychlost Castice od pocatecni signifikantné zméni,
tedy Npelax =~ v5/Av? ~ (0.1 — 10)N/InA, kde A ~ Rv?/(Gm) ~ N. Podrobn&jsi
rozbor viz Binney a Tremaine (2008, kap. 1, str. 34). Odhad relaxacni doby pak ptejde do
tvaru

01N
trelax W “teross- (25)

U béznych galaxii s poétem vice nez N > 10° hvézd byva t,e1ax = 1014 let, coZ je mnohem
vice neZ je Hubbleova doba. Z dynamického hlediska tedy mtiizeme galaxie popisovat na
casovych Skdlach < t,¢1ax, jako bezkolizni hvézdnou tekutinu?.

3Systém s nezanedbatelnou dvoudasticovou relaxact, napiiklad mezihvézdna hmota v podobé plynnych mra-
cen, se ale uz pomoci bezkolizni aproximace na velkych ¢asovych skdldch popisovat nedd. Mezihvézdny prach
a plyn ale tato prace nebere v potaz a zaméfuje se pouze na popis bezkoliznich slozek, hvézdného systému a
temné hmoty.

*Nebo se dd vyjadfit jako teross ~ tayn =~ 1/,/G py,,- VeliCina p, , pak odpovidd prumérné hustoté na
poloméru 7, ,,, pod kterym leZi polovina hmoty celého sytému.

3Je viak nutné poznamenat, Ze pfi uvaovani takové aproximace je, jako vZdy, ddleZita podstata problému,
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2.1.2 Bezkolizni Boltzmannova rovnice

Boltzmannovu rovnici 1ze vyjadfit ve tvaru

df L 5
<dt>kolize z; (97 (f &) z; (f Pi), (2.6)

kde Clen na pravé strané vyjadfuje proudéni distribu¢ni funkce fazovym prostorem a leva
strana rovnice odpovida ¢asovym zméndm tohoto toku, zpisobenym vlivem vzdjemnych
srazek Castic.® Distribu¢ni funkce se obecn& méni s Casem, ale diky predpokladu bezkoliz-
nosti systému se takovy pravdépodobnostni tok zachovava a Clen na levé stran¢ zanikne.
Podobné jako v pfipadé tekutin mluvime o rovnici kontinuity. Analogicky u hvézdné kapa-
liny vyjadiuje kontinuitu ve fazovém prostoru Boltzmannova bezkolizni rovnice’

3 9 3 3 f
Zaf f i) Z o (F ) = Za— ﬁZa P, Q27)
p— 74:1 J—

d

N . [/ (a().p(),8)| = 0. 2.8)

Z toho vyplyva, Ze distribu¢ni funkce bezsrazkového systému (tok pravdépodobnosti fazo-
vym prostorem) se podél dréhy (q(t), p(t)) zachovava. Jinymi slovy, zachovava se fazovy
objem systému, coZ také znamend, Ze

,,Hvézdna tekutina je ve fizovém prostoru nestlacitelna.*
Liouvilliv teorém

Jelikoz (g(t), p(t)) jsou zobecnéné veliCiny, nabizi se vyuziti Hamiltonovych rovnic

H H
% (‘3f Z of o Z of 0 8f I, H). 2.9)

dqi Opi = dp; dg; Ot

V inercidlnich kartézskych soufadnicich s jednotkovymi hmotnostmi ¢4stic je
H =p*/2+ ®(q,t), atedy

3 3
Z f Z of 0@
— 0qg; - Op; 8‘]2 . 10

ktery nds zajima. Bezkolizn{ aproximace sniZuje ,,rozliSeni“, kde se pro popis realistického systému nemizZeme
pohybovat v prili§ malych skédlach. Napiiklad pokud ma galaxie velmi husté centrum, pak globdlni bezkolizni
predpoklad na dané Casové $kdle nemusi byt v této oblasti uz vibec platny. Nédsledné N-édsticové simulace
mohou sniZit realistické rozliSeni jeSté vice, viz kapitola 4.1.

®Kromé& srazek ovliviiuji levou stranu této rovnice také dali mechanismy, jako je tvorba novych hvézd
nebo naopak jejich zanik (silny hvézdny vitr nebo vybuch supernovy apod.). Budeme ale pro jednoduchost
pfedpoklddat, Ze jsou tyto mechanismy ve vzdjemné rovnovaze.

"MiiZzeme se s nf asto setkat také pod ndzvem Viasovova rovnice.
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2.1.3 Momenty Boltzmannovy bezkolizni rovnice

Ne vZdy je nutné na problém nahliZet v Sesti dimenzich, zv14sté pokud nds zajiméd chovani
systému v 3D prostoru. Jak je dile patrné, momenty bezkolizni Boltzmannovy rovnice jsou
uZziteCnym ndstrojem k popisu distribuce Céstic. Integraci pfes rychlostni prostor ziskdme
prvni dva momenty této rovnice, které téZ popisuji chovani hvézdné tekutiny, stdle vSak
nezarucuji nalezeni realistického feseni.

Rovnici (2.10) tedy integrujeme pies vSechny rychlosti a s vyuZitim stfednich hodnot
dle definice (2.3) a Gaussovy véty dostavame rovnici kontinuity hvézdné tekutiny

3
+Z 8% =0. 2.11)

7¢cn70 ; s Dalsi moment Boltzmanovy rovnice ziskdime vynasobenim j-tou slozkou rychlosti
a opét integrovanim pres trojrozmérny rychlostni prostor

p‘7 plp] 8@ .
+ _— = 0’ ro = 17273, (212)
Z 9qi pa% v

Zavedeme-li tenzor disperze rychlosti

o5 = ((pi — (1)) (05 = (03))) = (Pivg) — (0i) ;) (2.13)

a vyuzijeme-li odvozenou rovnici kontinuity (2.11), obdrZime nakonec mnoZinu tfi rovnic

3
\Opj) 02 1 o
o o) e = aqj Za% poy),  proj=1,23  (2.14)

zndmych jako Jeansovy rovnice.

2.1.4 Jeansovy teorémy
Veli¢indm I(q(t), p(t)), zachovéavajicim se podél drahy pohybu,

d
3 La®).p(®)] =0, (2.15)
se fik4 integraly nebo také konstanty pohybu. Jsou feSenimi bezkolizni Boltzmannovy rov-
nice, a taktéz kazda funkce kombinace n-tice integralti pohybu je jejim feSenim, nebot’

% I 11 (a(®),p(1) s In(a(t), p(1))] = 2 S}Cffj =0. (2.16)

Takova funkce je na Case exlicitné nezavisla, coZ nas privadi k Jeansovu teorému:

,,Libovolné rovnovazné feSeni bezkolizni Boltzmannovy rovnice z4visi na
proménnych fazového prostoru pouze prostfednictvim integrald pohybu v da-
ném potencialu, a kazda funkce téchto integrali pohybu vede na rovnovaziné

feSeni bezkolizni Boltzmannovy rovnice.* . .
(Binney a Merrifield, 1996, str. 283)
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Distribuéni funkce takového systému je pak plné vyjadfitelna prostfednictvim konstant po-
hybu
f(@,p) = f(Ii(g.p), .. In(a. P))- 2.17)

Kolik ¢lenti ma v§ak kompletni mnoZina izolovanych (nezavislych) integralti pohybu? Podle
teorému Noetherové o tom rozhoduji symetrie. Izolovany integrdl pohybu

I(q,p) = konst., (2.18)

definuje ve fidzovém prostoru hladkou pétidimenziondlni nadplochu. Minimdlné existuje
vZdy jedna takova konstanta pohybu, a tou je energie F/(q, p), maximélni pocet nezavislych
integrald pohybu je pak pét. Nékteré vSak nejsou znamé ¢i numericky vyjadritelné, a tim
se vnasi nejistota do popisu chovani ¢astic ve fazovém prostoru. Na druhou stranu podle
druhého Jeansova teorému staci obvykle nalézt pouze tfi:

,.Distribuéni funkce hvézdného systému, ktery se nachédzi{ v rovnovize, a ve
kterém je vétSina drah pravidelnych bez rezonancnich frekvenci, se mize po-
vazovat za funkci pouze tif nezdvislych izolovanych integralii, kterymi mohou
byt veli¢iny akce.* . .

y y (Binney a Merrifield, 1996, str. 284)
U dvou a vice integralli pohybu jsou pravidelné drdhy Céstic tzv. kvaziperiodické drahy,
které se daji aproximovat pomoci Fourierovy fady. Dal$i mozné drahy jsou nepravidelné,
nebo-li stochastické, a nemohou byt popsatelné kombinaci pouze tfi integrali pohybu. Ta-
kové chaotické chovani systému zde ale neuvazujeme.

Poissonova rovnice

Gravita¢n{ sila ptisobici na ¢astici hvézdné tekutiny o jednotkové hmotnosti, nachédzejici se
v Case t na misté g, je generovana piisobenim spojit€ rozmazané distribuce hmoty, a podle
Newtonova principu klesd se ¢tvercem vzdalenosti tedy

. q—4q

Gg,t)=G a—qP p(q’,t) d°q'. (2.19)
Definujeme-li gravitaéni potencial jako
/
, T
M%ﬂ:—G/ﬁi%d%ﬂ (2.20)

kde je zfejmé, Ze g(q,t) = —V®(q, t). Potenciél gravitatniho pole je pak generovén hus-
totnim rozloZenim hmoty skze Poissonovu rovnici

V2® = 47G p = 47G - /f (q,p,t) d3p. 2.21)

Jako diferencidlni rovnice miZe mit obecné pro konkrétni hustotni distribuci nekonecné
mnoho feSeni. Z fyzikédlniho hlediska je ale ddlezité urcit okrajové podminky, které by mélo
vysledné feSeni splnit. Pro izolovany systém je podminkou napiiklad poZadavek, aby pro
lg| — oo platilo, ze & — 0.
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2.2 Distribucni funkce eliptickych galaxii

JelikoZ se tato prace zabyva problematikou eliptickych galaxif, popisuje jen takova feSent,
ktera jsou v této souvislosti uZite¢na. Mnohé klasické eliptické galaxie se dnes jako celek
povaZzuji za bezkolizni a dynamicky neménné. Pfedpokladejme tedy, Ze popisujeme systém,
ktery se momentdlné nachazi v rovnovaze (viz 2.1.4). Déle pro jednoduchost predpokla-
dejme sféricky symetricky piipad, ¢imZ, z hlediska eliptickych galaxii, vyfadime vétSinu
elipsoidnich feseni. Poslednim dileZitym piedpokladem, ktery zuZuje skupinu moznych fe-
Seni, je pfedpoklad izotropie. Opét se ale ochudime o redlné systémy, nebot’ u sférict&jsich
taktka nerotujicich galaxif (dle zdvéru z prvni kapitoly), se dd o¢ekava také obecné anizot-

ropni rychlostni pole.

2.2.1 Distribuc¢ni funkce

Pro jednoduchost predpoklddejme, Ze se studovany systém sklada ze stejnych Castic o jed-
notkové hmotnosti, m; = 1. Podle Jeansonova teorému zavisi distribu¢ni funkce na inte-
gréalech pohybu,

f(a,p) — f(Ii(q,p), .., Is(q, p)). (2:22)

U sféricky symetrického systému ji miZeme vyjadfit jako funkci, zdvisejici na energii sys-
tému, H = p?/2 + ®, a na velikosti momentu hybnosti, £ = |q x p|,

f— f(H,L). (2.23)

Piedpokldddme-li izotropii, pak navic f(H, L) — f(H), ¢fmZ jsme si situaci zjednodusili.®
Misto klasické energie lze pouZit substituci, tzv. vdzanou energii systému na jednotku
hmoty

P2
6:<I>0—H:\I!—5, (2.24)
kde ¥ = —® + P je relativni potencidl. Zavedeni téchto z4stupnych veli¢in ma své opod-

statnéni, umoznuje totiZ lepsi rozliSen{ a kontrolu fyzikalniho feseni. Energie vazaného sys-
tému nenf libovolna. Konstantni @, se obvykle vybird tak, aby byla £ > 0 pro vSechny
mozné redlné hodnoty vazaného systému. U monoténnich potencidld s klesajici hodnotou
v nekone¢nu, ®(|g| — o0) — 0, je tim pravé &g = P(c0). To ndm umozni jednoduse
vyjadrit podminku realisti¢nosti distribu¢ni funkce

fo-f(€) >0, pro& >0,

(2.25)
0, pro & <0,

f(€) =

neboli podminku fyzikdlni konzistence.

SExistuji ale rizné zplisoby, jak zapoditat anizotropii systému, uZitednd je napiiklad Osikova-Merritova
metoda kterd ji do jisté miry umoziiuje zavést do pivodné sférickych izotropnich modeli. Definuje se veli¢ina
Q = £ — £?/2r2, kde L je moment hybnosti a r,, tzv. anizotropni polomér, a pak plati, Ze f — f(Q). Avsak
v této praci se déle, opét pro jednoduchost, pfedpokldda pouze izotropni rychlostni spektrum.
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Hustotu sféricky symetrického izotropniho systému lze vypocitat integraci distribucni
funkce pfes rychlostni spektrum,

\/ﬁ 1
/ f(qa,p) = 4%/ - f (\If - 2192) dp, (2.26)

kde horni mez integralu odpovida tnikové rychlosti, vese = v/2 ¥, maximalni moZné rych-
losti jakou mizZe Castice pod vlivem gravitaniho pole, generovaného potencidlem &, do-
séhnout. Je-li potencidl monoténni funkci vzdalenosti, d4 se hustota vyjddrit jako funkce
relativniho potencidlu a rovnice (2.26) prejde do tvaru

p () = 472 /0 ' FE)VI —E dE. (2.27)

Derivovanim podle ¥ a pomoci Abelovy transformace pfejdeme k inverznimu vyjadieni

(&) = (2.28)

7r2 dé’/ d‘l’\/g U’

které muze byt také vyjadieno jako

1 £q2p Av 1 (dp
0=l wrvee o ve (), e

U nekone¢nych modelii (p — 0 pro |g| — oo) s kone¢nou hmotnosti (M (r — o0) = M)
vychazi druhy ¢len v rovnici (2.29) roven nule.

2.2.2 Krivocaré souradnice

Zkoumame-li sféricky symetricky systém v rovnovaze, je uzite¢né prevést vyjadieni Bolt-
zmannovy a Poissonovy rovnice i rovnic Jeansovych piimo do sférickych soufadnic,

(QL(IQ,(B) - (Ta@ae), (plap27p3) - (UT,USO,UQ). (230)

Miizeme vyuzit vlastnosti celkového uspofadani. Cstice jednak nerotuji kolem konkrétni
osy, a tak (vs) = (vg) = 0. Pak také systém neexpanduje ani nekontrahuje, tedy i (v,) = 0.
Tenzor disperze rychlosti bude mit nenulové pouze diagondlni prvky, o;; = 0 pro i # j.
V takové pripade se pouziva zjednodusSeného zapisu o;; = o;. Diky statiCnosti a sférické
symetrii pfechdzi dali veli¢iny, jako je hustota, potencidl a distribu¢ni funkce na radidln{
zévislost, p(q,t) — p(r), ®(q,t) — ®(r) a f(q,p,t) — f(r,v).

Boltzmannova rovnice ve sférickych soufadnicich se pak vyjadii jako

of of
2 . Y; Y5
(% cot 0 vgvr> o Vi (vg cot 0 + fur> g (2.31)
doN I9f of
2 2 U¥ g)
+(v9 +o, -7 r> ) + ru, — 0 (2.32)

Pfi odvozeni Jeansovych rovnic se postupuje podobné jako v ¢asti 2.1.3, pricemz vetsi vy-
znam mad ta z nich, kterd odpovida radidlni soufadnici r. Po vyndsobeni v,, integraci pfes
cely prostor rychlosti, se miize vyjadfit jako

0d

pay) p
_pi-
or

2%:) 4 (202 — 52— of) =

(2.33)



2

_ 2 . 14 .
o = 0y, a predesla rovnice se

Ma-li jesté systém izotropni rozdéleni rychlosti, pak 03 =0
zjednodusi na
dpay) 0%

= g (2.34)

2.2.3 Stabilita bezkoliznich systému

Selfkonzistentni modely v podkapitole 4.2.1 jsou feSenimi Boltzmannovy bezkoliznf rov-
nice. Takové systémy se nachdzeji v rovnovaze, neznamend to vsak, Ze by automaticky byly
i stabilni. Studium stability systému se zabyva tim, jak systém reaguje na malé odchylky od
rovnovahy, nebo jinymi slovy, jaka je jeho odezva na piisobeni externich sil. Reakce stabil-
niho systému se postupné zatlumi a prejde do dalsi stabilni rovnovaZné konfigurace. Nesta-
bilni systém (systém ve vratké rovnovdze) oproti tomu reaguje i na malé odchylky velkou
zménou. Galaxie jsou neustdle pod riznym vnéj$im i vnitinim vlivem, ktery je ¢asem pro-
ménny. Nemd smysl tedy predpokladat, Ze by realistickym systémtim odpovidaly modely s
vratkou rovnovéhou.

Obvykle se vysetieni stability dd popsat pomoci teorie linedrni odezvy systému reagu-
jictho na malou hustotni (potencidlovou) poruchu. Nicméné komplexni vySetfeni stability
pro obecné nehomogenni systémy je sloZitéjsi tilohou, tato prace se jim vSak jiZ nezabyva a
vyuZziva vysledkl z podrobnéjsi analyzy v Binney a Tremaine (2008).

Stabilita sféricky symetrickych izotropnich systému

Distribu¢ni funkce sféricky symetrického systému s izotropnim rozdélenim rychlosti zavisi
na energii’, f(€) = ¥ — p?/2.

Systém v rovnovdze miZe popisovat velkd mnozina modeld, které se od sebe odlisuji
tvarem distribucni funkce. Pokud vSak pozadujeme stabilni chovani systému, je tfeba z
mnoziny modell vybrat takovou podmnozinu, jejiZ jednotlivé prvky budou spliiovat i kri-
téria stability. Jedno z fyzikdlné nejdulezit€jSich kritérif je pravé ddno odezvou systému na
zménou celkové energie. Energeticky poZadavek stability fikd, Ze systém je stabilni, pokud
viechny okolni dosaZitelné'? energetické stavy maji vyssf energii.

Hvézdn4 kapalina je podobnym systémem jako klasickd selfgravitujici fyzikdlni kapa-
lina. V Binney a Tremaine (2008) se této analogie vyuZiva a zavadi se tzv. ,,barotropicka
hvézda“ se stejnym hustotnim profilem pomoci niZ se miiZe stabilita sféricky symetrického
systému studovat. Prvni Antonitv zdkon tika, 7e

,Hvézdny systém majici ergodickou DF f(&), pficemz je f'(£) > 0, je
stabilni, v pripad¢, Ze je stabilni barotropickd hvézda se stejnym rovnovaznym
hustotnim rozdélenim.*

(Binney a Tremaine (2008), str. 431)

Pro zjednodusené piedpoklady této prace se zde vySetiuje pouze stabilita sféricky symetrickych systémi s
izotropnim rozdélenim rychlosti, jiné pfipady jsou popsany napr. v Binney a Tremaine (2008, kap. 5)

1'Ne vechny okolni energetické hladiny mohou byt pro systém dynamicky dosaZitelné. Takova stabilita se
Casto oznacuje jako stabilita dynamicka.
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Nisledné vySetteni stability v uvedené literatufe pro radidlni a neradidlni poruchy, do-
chazi k zavéru, Ze vSechny sféricky symetrické izotropni systémy v rovnovaze, pro néZ plati

df(€)
de

> 0, (2.35)

jsou také stabilni. Distribu¢ni funkce je tedy rostouci funkci energie. Pro f/(€£) > 0 pak
musi byt dp/dr < 0, a s monoténné klesajici hodnotou potencidlu plati d®/dr > 0. V pfi-
padé konkrétnich modelli rovnovaznych systémi, uvedenych v podkapitole 4.2.1, pak 1ze
jiz jednoduchym vypoctem dokdzat, Ze takové kritérium stability spliiuji.

Polytropy

Jednoducha skupina feSeni rovnice (2.28) jsou napiiklad tzv. polytropy

fo(=E)"3/2, pro & <0,
&) = 2.36
J(€) {0, pro & > 0. (236)

Hustota hmoty ve vzdélenosti r je pak z definice (2.27) a poZadavku (2.25) rovna

vIT 1\ g v >0
p(r) =4m fo/ (W(r) - 212) Wdp =m0 PO e (2.37)
0 2 0, pro ¥ <0,

kde vese(r) = /2% (r) odpovidd maximdlni, tzv. iinikové rychlosti do nekone¢na. Pro
konecnou hodnotu konstanty

(2m)%/% (n = 3/2)! fo

n!

(2.38)

Cp =

musi byt n > 1/2, coz vylucuje homogenni feseni (p = konst.).
Pfirozené hrani¢ni podminky poZaduji, aby se v centru takového sféricky symetrického
selfkonzistentniho systému vyruSila gravitacni sila. Pro potenciél systému bude tedy platit

dw
— =0. U (0) = ¥y = konst.. (2.39)
ds ls=0

Uvazujeme-li zdvislost p oc r~, pak podle (2.37) je ¥ o r~%/™ a z Poissonovy rovnice

pro sféricky symetricky pripad vychazi, ze
2
o= 2 U o 2/ (2.40)
n—1

pro kladné o musi byt n > 1. Jelikoz Keplerovsky potencidl hmotného bodu odpovida
zdvislosti U oc ~!, piichdzeji v tivahu jen mirn&jii priibéhy potencidlu, tedy se voli feseni
s vlastnosti n > 3.

Dosazenim do sféricky symetrické Poissonovy rovnice a zavedenim bezrozmérnych ve-
li¢ins = r/bay = U/Wg, kde b = (4/37 G ¢, U5~ 1) /2 je $kédlovaci faktor, ziskdme
Lane-Emdenovu rovnici

1d <52d¢> :{—:w", pro ) > 0, 241

$2ds ds 0, proy < 0.
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2.3 Jednokomponentni rovnovazné modely

2.3.1 Plummerova sféra

Jednim z nejjednodussich seltkonzistentnich modeld hvézdné kapaliny je analytické feSeni
Lane-Emdenovy rovnice (2.41) s mocninnym parametrem n = 5, tzv. Plummerdv model
(Plummer, 1911), ktery m4 uplatnéni pfedevsim pfi studiu kulovych hvézdokup. Pro své
jednoduché analytické vyjadieni je také Casto pouZivan k edukativnim dceldm.

Distribu¢ni funkce Plummerovy sféry nabyva tvaru

fo-E72, pro€ >0, V2 2402
= k = = ——]. 2.42
&) {0, pro & <0, de fo 7 mG M4 (2.42)

Jedna se o konzistentni a obecné stabilni model sféricky symetrickych izotropnich sys-

témi. Potencidl Plummerova modelu se uvazuje jako zavislost ® oc —(r? + b2)_1/ 2 cozje
vlastné modifikace potencidlu hmotného bodu o skédlovaci parametr b,
GM 1 Dq
®(s) = — = — , 243
0=~ () e =~ o4

kde M odpovida celkové hmotnosti Plummerova modelu. Je zde také pouZita bezrozmérna
veli¢ina radidlni vzdalenosti s = r/b. Podle (2.27) a Lane-Emdenovy rovnice (2.41) odpo-
vida takové distribucni funkci hustotn{ radidlni pribéh

B 3M 1 B 2
p(s) = <47rb3> L4272 (1452 (2.44)

Jak potencidl (coZ je pfirozeny predpoklad), tak i hustota, konverguji v centralni ¢asti sys-
tému ke konstantni hodnoté, ®g a pg. Plummeriv model m4 také kone¢nou hmotnost, nebot’

s 3
M(s) = 47Tb3/ p(s)s?ds’ = Ms = M(o0) = M. (2.45)

0 [1+ 522

Jedna se tedy o nekonecny (nebo-li ,,neuseknuty*) systém s kone¢nou celkovou hmotnosti.
Podle hmotnostniho profilu lezi pod skdlovaci polomérem Plummerova modelu b pfiblizné
35% celkové hmotnosti. Polomér, pod nimZ se nachézi polovina hmoty celého systému, ma
pak hodnotu r, , = (243 —1)71/2.p,

Pokud chceme takovy model srovndvat s pozorovanim, je uZiteCné si vyjadfit ploSnou
projekci nékolika veli¢in. Za predpokladu, Ze ma hvézdny systém konstantni pomér T =
M. /L., mizeme plo$nou jasnost Plummerova modelu vyjadfit integraci prostorové hustoty
podél zorného paprsku

I(R)—z rp(r)dr M 1
T VrE—R2 aTbE(p241)?

Kumulativni plo$nd intenzita (zafivy tok) objektu pod polomérem R je definovana jako

kde P = R/b. (2.46)

M P?

R
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Z rovnice (2.47) a definice efektivniho poloméru R, jakoZto poloméru, pod kterym se na-
chézi polovina celkové jasnosti objektu, vyplyva, ze (R.) = S(o0)/2 = M/2 7Y, coz im-
plikuje rovnost b = R.. Pro stfedni hodnotu efektivni plo$né intenzity pak plati

) _ S()/2 M
" wR? 27T R%

(2.48)

Dalsim dutlezitou veli¢inou je disperze rychlosti hvézd v uvazovaném systému. Z izotropni
Jeansovy rovnice (2.34) plati pro radidlni disperzi rychlosti

2 / / 0
o = —— —dr = - —. 249
7 (7) /T pr) g dr =4 T (2.49)

Jeji projekce do roviny pozorovani se urci pro sféricky nerotujici systém jako

2 e R?\ polrdr T Py
2 T
5 R 1 87 = — 250
p( ) TI(R)/R ( 7“2>\/7“2—R2 81+ P2’ ( )

kde jsme uvazovali izotropii celého systému, tudiZ anizotropni parametr § = 0.

2.3.2 Hernquistova sféra

Ze zkuSenosti z pozorovani galaxii vznikl poZadavek na analytické vyjadieni jejich fo-
tometrickych empirickych zdkont, de Vacouleursova profilu a pozdéji také zobecnéného
Sérsicova zdkona. Jednim z takovych modeld, ktery se snaZzi aproximovat pribéh de Va-
couleursova zdkona pomoci analytického vyjadieni dynamickych veliin, je Hernquistiv
model (Hernquist (1990)). Jedna se o Clena obecnéjsi rodiny tzv. y—modeld, s divergentnim
chovéanim v centrélni oblasti: p (r — 0) oc r~7. Z praktickych pozorovani pribéhu jasu
eliptickych galaxii vyplyva pfiblizné omezeni 1 < v < 2.5 (Ciotti (1996)).

V kontextu svého urcent, se obvykle Hernquistiv model pouziva pro analyticky popis
hvézdné slozky galaxii. Podle Navarro aj. (1996) je ale také vhodny pii modelovani pribéhu
hustoty temnych hal, které vyplyvaji z N-¢asticovych kosmologickych CDM simulaci.

Hernquist navrhl hustotni profil ve tvaru

_ M L3 po
S 2mads(s+ 1) 2s(s+41)37

p(r) s=r/a, (2.51)

kde velicina a je opét Skdlovacim parametrem, urcujici centralni zahusténi systému. V cen-
tralni &4sti tedy hustota diverguje, sleduje zavislost p(r — 0) ~ r~!. Priibéh potencidlu se
odvodi z Poissonovy rovnice

GM 1 &
a s+1  s+1’

O(r) = (2.52)
kde ®¢ odpovid4 centrdlni konecné hodnoté, model tedy spliiuje okrajovou podminku (2.39).
Hustota je opét jednoduse vyjadfitelnd jako funkce p (®), coz je velice dobrd vlastnost z
hlediska analytickych vypocti.

Kumulativni hmota systému

82

M(r) =4r ' r2dr = M——— .,
() =r [ ot T

= M(o0) = M, (2.53)
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Obrézek 2.1: Porovnéni dynamickych veli¢in obou vybranych modeld. Levy graf: Potencidl Plum-
merova a Hernquistova modelu, se stejnymi Skdlovacimi poloméry a = b = ry a hmotnostmi. Pro
porovndni je zde vykreslen také prubéh potencidlu hmotného bodu a homogenni sféry. Pravy graf:
Logaritmus hustoty stejnych modelt.

je také konecnd a pod polomérem r = a leZ{ pravé jeji ¢tvrtina, M (a) = M /4. Polovina
celkové hmoty se pak nalézd pod polom&rem r, , = (1 + V2) - a.

Definujeme-li bezrozmérny relativni potencidl Y = W /¥, a bezrozmérnou relativn{
energii ¢ = £/¥y, miZeme pak distribu¢ni funkci Hernquistova modelu, podle rovnice
(2.28), prepsat do tvaru

1 d/qdp av 0 d/qY3-(4—3Y) dy
VEr2 Ui 2dg Jo Y V=Y Br2udtde e (1-Y)2 V-V
(2.54)

flqg) =

Reseni je opét analytické

_ Po 1
0= ewra—g

3+ [Va(=a)(1 — 20)(8¢> — 8¢ - ) + Barcsin(y/q)] .
(2.55)

a konzistentni, nebot” f(q) > 0 pro £ > 0. Pribéh distribu¢ni funkce téZ splituje podminku
stability.
Muzeme si opét vyjadrit i odpovidajici projekci svitivé hmoty. Za konstantniho poméru
YT = M/L je plo$na hustota jasu pozorované Hernquistovy sféry rovna
M

I(R) = om a2 (1 )2 [(2+P*)X(P)-3], (2.56)

1
———= arcsech (P), pro0<P<I1,
X(P)y=¢VITP (2.57)
arcsec (P), prol < P < 0.

Pz -1
kde P = R/a. Kumulativni jasnost pak vychdzi jako
M P*(X(P)-1) S(x) M
- IS o) = —— = —, 2.58
S(R) = 1 p S(R) =2 =5, @s®)
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z ¢ehoZ vyplyvd, Ze mezi Hernquistovym parametrem a efektivnim polomérem plati pfi-
blizny vztah a ~ 0.55087 R,.
Radiéln{ distribuce rychlosti Hernquistovy sféry je z definice rovna

)
o) = 1o [125(1 +s)3In(1+1/s) — % (25 + 525 + 4252 + 1253)} . (2.59)
s
Jeji izotropni 2D projekce m4 tedy ndsledujici tvar
. (I)()M |: 1
C 121a?Y I(R) L2(1 — P2)3

o2(R) (= 3P2X(P) (8P5 — 28P* 4+ 35P% — 20)+
~ 24P 4 68P* — 65P2 4 6) — 67P|.

(2.60)

Na obrazku 2.1 je vykresleno srovnani hustotniho a potencidlového profilu obou studova-
nych modelt. Déle v pfiloze, v grafu na obrazku B.1 je vidét dal$i srovnani, tentokrat se
jednd o pribéh radidlni zavislosti plo$né intenzity systému. Pro porovnani s pozorovanymi
vlastnostmi eliptickych galaxii je do grafu vynesen i empiricky Sérsiciv zdkon.

2.3.3 Dalsi ¢asto pouzivané modely

Singularni isotermalni sféra Diky podobnosti hvézdné a klasické kapaliny je logické
uvazovat Maxwellovu distribu¢ni funkci systému

F(€) = (%gﬁ £/, pro € > 0. 2.61)
Hvézdny systém s takovou distribucni funkci by pravé odpovidal isotermalni selfgravitujici
plynné kouli. Potencidl singuldrni isotermdlni sféry ma tvar ® o Inr, hustota odpovida
zdvislosti p oc 72, ptic¢emz M (r) oc 7. Ukazuje se, Ze rychlostni pole hvézdné tekutiny je
celkem podobné Maxwellové rozdéleni rychlosti, nicméné nekonecnd hmotnost a logarit-
micky pribéh potencidlu ji jako model realistického systému vylucuji.

Kingiav model Kingtiv model (King, 1966) je podobny isotermalni sféfe, netrpi vSak je-
jimi neduhy. Pribéh distribuéni funkce je mirné odlisny

F(E) o ef/7° — 1. (2.62)

Diky konecné centrdlni hustoté plati jiZ pro potencidl podminka (2.39) a i celkovd hmot-
nost takového systému ma kone¢nou hodnotu. Kingtiv model se Casto pouZiva pfi studiu
kulovych hvézdokup, jejichZ radidlni profil jasu velice dobfe popisuje. PouZiva se i na fi-
tovani pozorovanych galaxif. Centrdlni oblasti, ziskané z mimozemskych pozorovani, maji
ale strmé&;jsi pribéh jasu a Kingové modelu tedy pfili§ neodpovidaji (Jilkova, 2008).
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Sérsicovo zobecnéni Dnes asi nejpiesnéji popisuje lumindzni profil eliptickych galaxif
Sérsictiv model (viz rovnice (1.3)). Pouziva se tedy v piipadech, kdy jde o realistiCtéjsi
vyjadfeni hvézdnych extragalaktickych uskupeni. Stejné jako de Vacouleurstiv zdkon, nen{
bohuzel analyticky vyjadfitelny. Ackoliv byl piivodné zaméfen na aproximaci svitivé slozky
galaxii, v dnesni dob¢ se také Casto pouzZiva na modelovani temnych hal. Podle Merritt aj.

vvvvvv

hmoty pfimo urcené.

Jaffeiv model Dalsi z analytickych modeld, aproximujicich R'/* zdkon, je Jaffetiv model
(Jaffe, 1983) s hustotnim pribéhem

pocr 2 (r, +1r)72 (2.63)

Pro aproximaci hvézdnych systému galaxii se pouZival jesté pred zavedenim Hernquistova

modelu a patif taktéZ do rodiny ~ modeld, tentokrét s centraln{ zavislosti p oc r—2.

vvvvvv

galaxii. Kromé studia gravitatniho vlivu na kinematiku elektromagneticky vyzatujiciho
okoli a vysledkt z pozorovani gravitaéniho cockovani, se temna hala studuji také v kosmo-
logickych N-Casticovych simulacich. NFW model (Navarro, Frenk a White, 1996) vznikl
na zdkladé vysledki ze simulaci s kinematicky chladnou temnou hmotou (CMD simulace),
ktera predpoklada hierarchicky scénar vzniku galaxii. Autofi se snazi popsat tvar vzniklych
temnych hal pomoci hustotniho profilu

poc1/[r - (rapy +7)%- (2.64)

TIS halo TIS model (Shapiro aj., 1999, ,, Truncated Isothermal Sphere®) je dal$im mo-
delem na popis rozlozeni hmoty temnych hal. Odpovida taktéz vysledkim CMD simulaci
a zda se byt ve shod¢ i se studiem gravitacniho ¢ockovéani. Jednd se o modifikaci modelu
isotermdlni sféry s nesinguldrnim fesenim. Hustotn{ profil je tvaru

poc K- (a’rg +r%) "1 = (0*rg + %), (2.65)
kde K, a,b jsou konstanty a ry centrdlni polomér. Tento model dobfe fituje temnd hala

trpaslic¢ich galaxif a podle Shapiro aj. (1999) také 1épe odpovida projekci centralni disperze
rychlosti pozorovanych galaxiif, kde NFW model predikuje pfili§ velké hodnoty.
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Kapitola 3

Multikomponentni modely

Ackoliv je popis eliptickych galaxii pomoci jednoduchého jednokomponentniho modelu
velice nazorny, od redlnych objektt v§ak midZe byt velmi vzdaleny. Z pozorovani vyplyva,
Ze nezanedbatelnou ¢ast hmoty galaxii a galaktickych uskupeni tvofi pravé hmota temn4,
jejiz hustotni profil se od svitivé slozky obecné lisi.! Pomér temné a svitivé hmoty pak
neni v rdmci studovaného objektu konstantni a chceme-li, aby byl galakticky model rea-

wev s

listiCtéjsi, je tieba vyvoj tohoto podilu zapocitat. Podle Ciotti (1996) je ,,nultou aproximaci
realistickych galaxii* konstrukce analytického, sféricky symetrického, dvoukomponentniho
modelu. Modely nulté aproximace tak pfiblizuji radidln{ prabéh podilu M/ L pozorovanych
eliptickych galaxii.

Jak jiz bylo zminéno v prvni kapitole, eliptické galaxie jsou vicekomponentnimi sys-
témy, které kromé& temné hmoty a hvézd? obsahujf také prach a plyn rizného sloZeni a rozlo-
Zeni a mnohé se vyznacuji i pisobenim aktivniho galaktického jadra s centrdlnim hmotnym
objektem. Tato prace vSechny uvedené komponenty a jejich vlivy, kromé neménné hmoty
temné a svitivé slozky, zanedbava.

Teoretické vicekomponentni modely pro popis realisti¢téjSich systémi se mohou vytva-
fet riznym zpisobem. ZaleZi na tcelu dané aproximace ¢i simulace. Co se N-Casticovych
simulaci tyCe, pokud nds zajima pouze vyvoj nékterého z objektd ¢i komponent, miZzeme
popisovat pfevdzné jeho chovéni a vliv zbylych ¢4sti ddle aproximovat podle urcitych pred-
pokladt. Piikladem muze byt pravé v této praci zminovana problematika srazky obii ga-
laxie, kterd se diky své velké hmotnosti dd aproximovat stabilnim gravitanim polem, s
trpasli¢im objektem, reprezentovanym testovacimi ¢asticemi, viz oddil 5.2. Nicméné podle
Hernquist (1993) tyto simulace neumoziuji plné selfkonzistentni interakce mezi riznymi
komponentami. DileZzity je pfenos momentu hybnosti a energie mezi temnou a svitivou
hmotou, mezi koliznim plynem a bezkoliznimi ¢astmi a u slozitéjSich galaxii mezi dal§imi
strukturami, napfiklad u spirdlnich skupin mezi diskem a galaktickou vyduti.

Oproti tomu je také mozné N-Casticove popisovat vSechny relevantni komponenty pro-
blému, tedy ty, které jsme plné nezanedbali, coZ je ale vzhledem k simulacim mnohem
vypocetné narocnéjsi. Tato kapitola se dile zabyva popisem dvou plné selfkonzistentnich
modelt s temnou a svitivou slozkou a diskutuje také jisté fyzikalni predpoklady, které musi

'Viz naptiklad Fundamentélni rovina v oddile 1.1.2 a souvisejici literatura, napt. Cappellari aj. (2006).

vvvvvv

prubéhu casu dile dochdzi k hustotnim zméndm v disledku ubytku hmoty nebo vzniku novych hvézd. V této
préci se ale pro jednoduchost predpokladad, Ze jsou takové zmény v rovnovéze, hvézdna slozka je populacné
jednokomponentni a jeji celkovd hmota je konstantni.
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vybrané modely spliiovat, aby mohly byt napiiklad pouZity pro konstrukci pocatecnich pod-
minek v simulacich realistickych galaxii. Referencemi k této Casti prace jsou predevsim
Ciotti (1996), Hernquist (1993), Coppola (2008), Bradly (2008) a opét Binney a Tremaine
(2008).

3.1 Temna strana galaxie

Celkové gravitacni pole mnohacésticového systému je ddno souctem piispevki od jednot-
livych Castic nalezicich tomuto systému. Pokud se systém navic sklddd z rtiznych ,,druhi*
¢éstic, nebo-li komponent, vZdy se pak mohou rozdélit podle této piisluSnosti a secist jed-

notlivé prispévky zvlast'. Celkové gravitacni pole systému je pak souctem vSech subsystéma

U =) T, (3.1)

kde ¥; odpovidd jednotlivym pfispévkim k celkovému relativnimu potencidlu Wr.

Jelikoz je Laplacelv operator linedrni, pak i hustotni funkce celého systému pr je adi-
tivni,

V20r =4xG-pr =Y VO =47G- Y p;, (3.2)
7 7

coZ je patrné i bez Poissonovy rovnice, vzhledem k tomu, Ze takov4 hustota odpovida roz-
loZeni rozmazané hmoty, ziskané souctem jednotlivych ¢éstic.

Viazana energie Castice i-t€ komponenty mnohacasticového systému se lisi od izolova-
ného jednokomponentniho modelu s odpovidajici energii £ o gravitacni prispévek ostat-
nich subsystémut. MdzZeme si ji vyjadrit jako

Ei=E+ > T, —Z‘I’

JF#i

@l\D

(3.3)

[\3}—‘

Distribuéni funkce vicekomponentniho sférického a izotropniho modelu je pak funkci této
vazané energie. A podle vztahu mezi fr a pr, ur€eného rovnicemi (2.27, 2.28 a 2.29),
je zfejmé, Ze i celkova distribu¢ni funkce se d4 napsat jako soucet distribu¢nich funkci
jednotlivych komponent

fr=>_f (3.4)

které jsou taktéZ funkci vazané energie, definované v (3.3). Pro distribu¢ni funkci i-té kom-
ponenty modelu pak plati vztah

d¥r

fil&) = f7r2 dé’ d\I/T 7'78 _—

(3.5a3)

_ 1 / dez AP 1 <dpi) (3.5b)
NCTERNA d\IJ m VE \d¥p V=0 ' ’

Druhd ¢dst rovnice (3.5b), (dp;/d¥r)y, . _, je pro uvedené nekonecné modely s kone¢nou
celkovou hmotnosti rovna nule.
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3.1.1 Fyzikalni konzistence

Vypocet integralu (3.5) nezarucuje konzistenci daného feSeni. Jinymi slovy nezarucuje, Ze
distribu¢ni funkce vychdzi pro vSechny mozné redlné energetické stavy pozitivni. U dvou-
komponentnich modeld je fyzikélni realisticnost systému méné viditelnd na prvni pohled,
nicméné vychazi ze stejnych predpokladd jako vSechny ostatni mnohacésticové selfgravi-
tujici systémy. PoZadujeme tedy opét, aby

fl(gl) _ {fg . fl(gl) >0, pro E > 0,

(3.6)
0, pro & < 0.

Integral z rovnice (3.5) musi byt tedy rostouci funkci.

Pokud se da celkovy potencidl vyjadfit jako funkce monoténniho potencidlu jediné
slozky systému, pak se muze vyuZit substituce W7 (0;). Ciotti (1996) shrnuje vySetieni
konzistence takové distribucni funkce ¢-té komponenty do nékolika podminek:

1. Nutnd podminka fyzikaln{ konzistence distribu¢ni funkce je

dp;
> >, > U, (0). T
aw, = 0, 0>W; > ¥;(0) (3.7

2. Silna postacujici podminka positivity distribuéni funkce,

dp; (d‘I’T) ! \/@

dv; \ d¥;

d
dv;

>0, 0>W; >¥;(0), (3.8)

po splnéni nutné podminky jiz zaruCuje konzistenci feseni. Diikaz viz Ciotti a Pelle-
grini (1992).

3. Slaba postacujici podminka positivity distribu¢ni funkce,

d |dp; (dUp\ !
”( T) ]zo, 0> 0; > U,(0), (3.9)

dv;

dw; \ d¥;

YV s

je méné silnou alternativou k ptedeslé. Podle Ciotti (1996) mé jednodussi vlastnosti
pfi analytickém vySetfovani konzistence, jelikoZ neobsahuje odmocninu z celkového
potencidlu, ale na druhou stranu byv4 (zejména v hrani¢nich piipadech), méné presné
stanovena.

3.1.2 Stabilita vicekomponentnich modeli

Poznatky z oddilu 2.2.3 se tykaji i vicekomponentnich modeld, nicméné uvedené pozadavky
musf platit pro cely model souhrnné. Co se tyce toho nejjednodussiho predpokladu, pokud
nés zajima jen globalng sféricky symetricky a izotropni systém?, platf stejnym zplisobem, Ze
je stabilita zachovana, pokud je distribu¢ni funkce systému rostouci funkci vdzané energie

d & " d
TS Zfi(é‘) = Z@f@-(é‘) > 0. (3.10)

vvvvvv

mnohdy je pro vySetfeni stability potfebna i N-Casticova simulace.
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3.2 Plummeruv dvoukomponentni model

V této Casti je popsan pouzity postup pii konstrukci modelu eliptické galaxie, kde obé kom-
ponenty maji profil Plummerovy sféry s obecné rdznymi parametry. Pfedpokladejme, Ze
zndme hustotni profil obou Plummerovych sfér. Pak miZeme vzhledem k ucinénym pred-
pokladim odvodit i distribu¢ni funkce piisluiné jednotlivym komponentdm. 4 JelikoZ se
pouzivaji stejné hustotni pribéhy pro svitivou i temnou hmotu, staci dynamické veliiny
spocitat pouze pro jednu, tzv. referencni slozku a vypocet pro druhou komponentu modelu
vychdzi jiz analogicky.

Samozifejmé nemusime vibec predpokladat stejny tvar hustotniho profilu pro temnou a
svitivou hmotu (Bradly, 2008). Bereme-li ale v potaz, Ze je Plummerova sféra jen nepres-
nym galaktickym priblizenim sama o sob&, nemusi byt takové zjednoduseni situace uz tolik
na Skodu. Pfi popisu redlnych galaxii se dnes Casto pouZivaji modely, které vice koreluji
s pozorovanymi daty a vysledky z kosmologickych N-¢ésticovych simulaci, jako jsou na-
piiklad de Vacouleurstiv, nebo Sérsictiv model pro svitivou slozku galaxii. V pripadé temné
hmoty se miiZzeme setkat napiiklad s NFW, TIS a znovu také Sérsicovym profilem. Plumme-
rova sféra ma opét vyhodu ve své jednoduché nazornosti a analytickému vyjadieni vétSiny
dynamickych velicin.

Zavedeme tedy referencni (napriklad hvézdnou) slozku dvoukomponentniho modelu s
predpokladanym priibéhem hustoty a relativniho potencidlu

Po Yo

=T RV b

kde s = r/b;, ¥g = GM;/b; a py = 3M;/47b3. Druhd slozka (napiiklad temné halo)
s prvni souvisi skrze konstanty Plummerova modelu, a to pomérem celkovych hmotnosti
p = M;/M; a $kdlovacich parametri 3 = b;/b;. S jejich pouZitim se vyjadif jako

0 po - 1 3? U Yopu
T2+ s2)5/2 T /Bt s

Celkovy potencial systému se pak midZe napsat Cisté jako funkce referen¢niho modelu

(3.12)

L !
w T\

kde 1p = W, /U je relativni potencidl normovany na centrdlni hodnotu, leZi tedy v intervalu
(0, 1). Inverzni funkce, ¥;(¥r), uz neni tak snadno analyticky popsatelnd. JelikoZ se ale
referen¢ni hustota dd jednoduse vyjadfit jako funkce referenéniho potencidlu, tedy p;(v)) =
pot)®, miZeme psit, Ze

d2p; 1 /d¥r\ 2 [d%p;dUgp  dp; d2Up _ F(¥)
wivr=g, (o) (G ) W= e e

Uy
*Je ziejmé, 7e nemusime znat piesny hustotni profil redlné galaxie, a uZ viibec ne v analytické podobg.
K sestaveni stabilniho dvoukomponentniho modelu vede vice cest. Napiiklad mtizeme pouZit dva oddélené
modely (jednotlivé v rovnovdze a stabilni) temné a svitivé slozky a uvazovat, jak se zméni jejich hustotni
rozlozZeni pod vlivem vzdjemného gravitaéniho ptisobeni. Je to jista analogie k poruchové teorii, nastinéné v
kapitole 2.2.3. Pocatecni systém se da ,,zrelaxovat® napiiklad pomoci N-Casticové simulace. Obé slozky se
dohromady vyvijeji az do stabilni konfigurace, ktera se uz vétSinou od té pivodni odlisuje.

: (3.13)

T:\ITO
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Obréazek 3.1: Pribéh potenciélu a kruhové rychlosti nékolika dvoukomponentnich modeld s to-
toznou hvézdnou slozkou, kterd ma jednotkovou hmotnost M, = 1 a Skédlovaci parametr by = 1,
pfi¢emz se méni parametry hala, tedy p = My/M}, a 3 = bs/by,. Posledni model je pouze jedno-
komponentni. Potencidl je normovén na centrdlni hodnotu, &g = ®,, + &5, a Vy = /—Pg.

Dale zbyva jesté odvodit distribucni funkci vybrané referencni komponenty. MozZnosti mize
byt vice, zde je ale vyuZito vySe uvedeného vyjadfeni pomoci referencniho potencialu.
Kombinace rovnic (3.14) a (3.5b) piejde do tvaru

1 ! F(y) dip
V8m2 ¥ Eilq) = Vr (¥

fil&) = (3.15)

kde zména integracni veli¢iny zavedla novy parametr ¢, definovany jako

& H
— =g 3.16
Yo ( \/q 2-1 —i—l) .10

odpovida tedy horni mezi integralu (3.15), kdy ¥ = &;, a nachdzi se v rozsahu 0 < ¢ < 1.
V pfipadé jednokomponentniho modelu (& = 0) to znamena, Ze q = &;.

Dile je uZite¢né si zavést substituci t = /92(3%2 — 1)+ 1,as = /(52 —1) + 1,

¢imz se rovnice (3.15) zméni na

(s)= —Jo__ /SR»t U (1)) a SV 3.17
fz(S) (,62—1) | z()[z( )] ) fzo \/§7r2\113/27 3.17)
kde
Uity = oL (1 Lol p 3.18
0=\ =y (+0) ~ = (4 5): (3.18)
A -1 2 -1\ p*-1
Rt = (0) () v (51) 220

Pokud vypustime druhou slozku galaxie (¢ = 0), vychazi podle predpokladu, distri-
bucni funkce jednokomponentni Plummerovy sféry (2.42).
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Analyza fyzikdlni konzistence dle oddilu 3.1.1 ukazuje, Ze dvoukomponentni Plum-
merova sféra neni konzistentni pro v§echny kombinace parametrii p a 3. TotéZ plati pro
podminku stability. Tim vznika jisté omezeni pii konstrukci dvoukomponentniho modelu.
Na obrazku 3.2 jsou vykresleny distribu¢ni funkce pro nékolik riznych vysledki. Je zde
vidét priklad rozdilného chovani konzistentni a nekonzistentni konfigurace.

£/,

E/W,

Obrédzek 3.2: Graf vykresluje pribéh distribuéni funkce PP modelu (soucet distribu¢nich funkei
obou komponent) jako funkce bezrozmérné vézané energie f/ fo(E/¥¢) pro nékolik kombinaci pa-
rametri temné a svitivé slozky, pfi¢emz p = M, /My, a 3 = b, /by. Prvni model na prvni pohled
nespliluje podminku stability (3.10) (jednd se pfevazné o distribu¢ni funkci temného hala), dalsi dva

P

Z pozadi Jeansovych rovnic vyplyva>, Ze pro radidlni disperzi rychlosti vybrané slozky
sférického izotropniho vicekomponentniho systému plati

S D RN SN T GMp(s)
Usi(s)_Pi(S) A pils) —g5ds ~bipi(s) ) pils) —5g —dsh 320

(3.21)
a pro dvoukomponentni Plummerovu sféru je
M; > /
02 (s) = o () + Spd L / - (s'/6) 5 s, (3.22)
B2bi 14 2] [1+52]°% [1+ (5/8)?]

kde o, odpovidd feSeni pro jednokomponentni pfipad.

SPotenciél v Jeansovych rovnicich odpovidd celkovému potencidlu pisobicimu na vybranou komponentu.
Jeansovy rovnice se pak vyuzivaji i v komplexnéjSich modelech, které uvazuji Maxwellovu distribuci rychlosti,
viz napt. Hernquist (1993).
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3.3 Hernquistiv dvoukomponentni model

U jednoduchého jednokomponentniho piipadu jsme zdkladni Plummeriv model pro popis

vvvvvv

vvvvv

del Hernquistovy sféry, ktery se v naslednych N-Casticovych simulacich pouZziva stejnym
zptisobem jako Plummertv model.

Postup vypoctu je zcela analogicky, jelikoZ se taktéZ jednd o analyticky model, dokonce
v tomto piipadé jednoduSeji vyjadfitelny neZ dvoukomponentni Plummerova sféra. Opét
tedy uvazujme referenéni komponentu nyni odpovidajici Hernquistové hustotnim pribéhu

Po Yo
i = ——t0 U, = , 3.23
p s(1+ )3 V1+s (323)

kde tentokrdt je s = r/a;, Vo = GM;/a; a pg = Mi/27ra§’. Druhou komponentu, téZ
s Hernquistovym profilem®, Ize opét vyjadiit pomoci poméru hmotnosti 1 = M;/M; a
Skalovacich parametrii 5 = a;/a;

_ Po- kB - You
P = S Gaep U, = T (3.24)

Celkovy potencidl lze vyjadfit jako funkce referen¢niho potencidlu

e Iz
\ITO—Q/)T—@b <1+1+w-(ﬁ—1)+1>’ (3.25)

kde jsme taktéZ zavedli normovany potencidl ;) = W /Wq. Hustota je analyticky vyjadfitelnd

jako funkce potencidlu p; = poyp*(1 — 1)) ~! a piirozené plati (3.14), ¢imZ se d4 distribu¢ni
funkce vyjadrit jako

1 1 F)dy

(&) = : 3.26
ME = e by Vet - wato) e
kde tentokrat plati, Ze
& 1 >
—=q-([1+————). 3.27
v, ! <+Q'(5—1)+1 42D

Zde se hodi pouzit podobné substituce jako u Plummerova modelu, ¢t = (¢(6 — 1) + 1),
ah = (¢(f —1)+ 1) atak distribu¢ni funkce referen¢ni sloZky dvoukomponentniho Her-
nquistova modelu se vyjadii jako

)= o [ R )™ o Zm
R = gt [ R o) g = s

®Moznosti je oviem vice, daji se napiiklad zkombinovat Hernquistova a Plummerova sféra, nebo se té7
Casto pouZivaji i jiné zde neuvazované modely. Napiiklad kombinace Hernquistova a Kingova modelu (Bradly,
2008) apod. V piipadé dvou rtiznych hustotnich modelti dvoukomponentniho systému by se jednoduse odvodila
distribu¢ni funkce pro kazdou slozku zv1ast'. Nicméné z hlediska Plummerova a Hernquistova modelu neni

vvvvvv

vsak jit o zajimavé vypocetni cviceni.
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kde

Ui(t) = [(Z_D (14 p/h) - <;_11> (1 +u/t)} : (3.29a)
1—-t\2/ t—1 B—t
mi=(=5) (75w) [6 (=) +o0-0 (5=0)
gt (t—1> <4ﬁ—3t—1>]'
B—t t\B—-1 - t2
Distribu¢ni funkce Hernquistovy sféry se da vypocitat analyticky pomoci rodiny eliptickych
integralti. Podrobnéji feSeni rozvadi napriklad Ciotti (1996), a to i s asymptotickym chova-
nim. Nicméné zde analytické feSeni neni vypisovano, jelikoZ v naslednych vypoctech pou-
7ito nebylo’. Jeho vyjadieni je natolik sloZité, Ze by v nasledné numerické implementaci, pii
generovani pocatecnich podminek N-¢asticovych simulaci, zavadélo vétsi zaokrouhlovaci
chyby neZ feSeni pomoci numerické integrace rovnice 3.28.

Tento model ma tu péknou vlastnost, Ze je konzistentni (uvazujeme-li izotropii) pro
vSechny kombinace hmotnosti a §kdlovacich parametri obou slozek systému, na rozdil od
Plummerova dvoukomponentniho modelu. UvaZujeme-li systém s anizotropif v rychlostnim
spektru, je situace komplikovanéjsi. Napfiklad Ciotti (1996) pouzil aproximativni Osikovu-
Merritovu metodu pro jeji zapocitani, kde vyslednd konzistence jiz zavisela na velikosti

parametru miry anizotropie. V této prici se vSak pro jednoduchost uvaZuji jen izotropni
modely.

(3.29b)

"Distribu¢ni funkce obou dvoukomponentnich modeld byla tedy vypo&itina pomoci numerického fefeni
integrdlu v rovnici 3.28.
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Kapitola 4

Simulace mnohacasticovych systému

Velka Cast dnesnich poznatkl o vzniku a vyvoji galaxii je zaloZena na zavérech ze stu-
dia gravitacnich N-¢asticovych simulaci aproximujicich fyzikalni situace. Je tedy klicové
pochopeni toho, jak moc se N-&4sticové simulace 1i8i od fyzikdlni reality a jak podstatné
informace pfinaseji.

Tato kapitola je letmym tivodem do problematiky mnohacdsticovych simulaci, ptedsta-
vuje pouZité programové vybaveni pro praktickou ¢ast prace a diskutuje vysledky selfkon-
tymi referencemi jsou Aarseth aj. (2008), Aarseth (2001), Press aj. (1992), Binney a Tre-
maine (2008), Springel (2005), Springel aj. (2001), Springel (1999), Dehnen (2001).

4.1 Problém N téles

V predeslych dvou kapitolach byly odvozeny aproximativni analytické modely pro popis
eliptickych galaxii nachédzejicich se v rovnovdze. Abychom tyto modely mohli pouZit v
selfkonzistentnich N-Casticovych simulacich, postupujeme tentokrat opacnym smérem a ze
spojitého rozloZeni hmoty se vygenerujeme diskrétni soubor &4stic (Monte Carlo metoda').
Zplsobem sestrojeni po¢atecnich podminek vybranych modelt se zabyva priloha A.

Pokud se nédsledné chystdme sledovat ¢asovy vyvoj takového mnohacdsticového sys-
tému, budeme postaveni pred tzv. problém N téles. Zadani problému je nasledujici: Pri
znalosti pocateCnich podminek, hmotnosti, soufadnic a rychlosti N-tice ¢4stic, urcit stav
systému, nebo-li trajektorii t€chto ¢astic v libovolném dal$im Case.

Uvazujeme-li pouze gravitani pisobeni hmotnych bodd mezi sebou v izolovaném sys-
tému, sila piisobici na i-tou ¢éstici systému je pak souctem

N
mid=—G mim; (i — g5) @.1)
g — qj*
J=1ij#i !

ResSenim je soustava obycejnych diferencidlnich rovnic

dg; . d’q; ..
= Y4, = Y4, 4.2
1 ¢ @ 4 4.2)

'Odchylka navzorkované distribuce od predpokladaného spojitého rozloZeni je pak timérna ~ 1/v/N, kde
N je pocet vygenerovanych Castic.
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ktera pfedpovidd pozici a rychlost ¢dstice po uplynuti uréitého ¢asového intervalu.

Uvedeny problém byl analyticky vyfeSen pro systém dvou téles a redukovany problém
téles tif, avSak v pripadé systému s N > 3 Casticemi se jiZ zaCind nabizet pouZiti numeric-
kych metod pro integraci pohybovych rovnic. Mezi prakticky ¢asto pouzivané metody patii
napiiklad Runge-Kuttovy metody?, metody typu prediktor-korektor, Hermitovo integraéni
schéma nebo Leapfrog integrétor, viz Press aj. (1992, str. 707), Binney a Tremaine (2008,
str. 196). Pouziti konkrétnich integra¢nich metod pak zavisi i na typu fyzikdlniho problému,
kterym se zabyvame a na zplsobu feseni Poissonovy rovnice (vypocet sumy (4.1)).

4.1.1 Prima metoda

Piima metoda sCitd pro kaZzdou ¢astici gravitacni prispévky od vSech ostatnich hmotnych
bodi. Je to nejpresnéjsi zpusob feseni Poissonovy rovnice, lec za cenu znacné vypocetni na-
ro¢nosti, nebot’ sloZitost algoritmu je pfiblizn& typu O(N?2), pro N > 1. Je tedy vhodnd na
simulace fyzikélnich problémd, kde figuruje mensi pocet Castic. V dnesni dobé se horni hra-
nice b&Zné simulace piimé metody pohybuje fiddové kolem N = 10°. Diky jednoduchosti
algoritmu vznikly i rizné specializované procesorové jednotky, které jsou optimalizovany
na vypocet piimych gravitacnich interakci. Pfikladem miZe byt systém GRAPE (Makino
aj., 2003), ktery zvladd i simulace s N ~ 106 &4sticemi.

z vz

Rovnice pohybu i-té ¢4stice se obvykle pouZiva ve tvaru

N
. m; (i — dj)
q;=—-G E ) 4.3)
A la—gP+e)

kde parametr € > 0 pfedstavuje velikost tzv. softeningu, ktery brani nefyzikalnim singulari-
tdm gravitacni sily v pifpadé, Ze by se k sobé jednotlivé ¢astice prilis pribliZily, |¢;—q;| — O.
Takové divergentni chovani neni v bezkoliznim systému redlné a vzniklo pravé v disledku
numerického navzorkovani spojité hustoty hmoty do systému hmotnych bodi. Mechanis-
mus softeningu tedy zavadi jisté rozmazani potencidlu jednotlivych Castic a ovliviiuje tim i
tvar vysledného gravitaéniho pole.

Vyse uvedeny Plummertiv softening neni jedinym zpisobem zavedeni softeningu do

N-casticovych simulaci. Rovnici (4.3) bychom mohli pfepsat do tvaru

N

) - a1 a — .

a=-G > —F ['qz qJ'] 9 4.4)
=t € ¢ Jla—gl

kde F predstavuje kernel softeningu pro gravitacni silu. Optimdlni funk¢ni zapis kernelu
pak téZ zavisi na typu simulace a feSeném fyzikdlnim problému (Dehnen, 2001).

*Runge-Kuttova metoda se pouZivd spiSe jen pro nizornost. Z uvedenych metod byvé obvykle pro N-
¢asticové simulace nejméné vyhodna.

3Dile7ita je relativni velikost parametru softeningu. Pfi p¥ili§ nizké hodnoté by se musel sniZit ¢asovy krok
integrace, a tim paddem navysit vypocetni Cas, aby se zachovala dostatecnd presnost a kolize nezavadély do
systému nechténé artefakty. Na druhou stranu piili§ velky softening zase modifikuje gravitacni pole na vét-
Sich skalach a zvysuje odchylku od predpoklddaného analytického potencidlu, viz oddil 4.2.2. Dvoucasticovou
relaxaci, kterd se déje na vSech $kdlach, softening pouze redukuje.
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4.1.2 Tree metody

Diky vypocetni ndro¢nosti piimé metody se pro fyzikdlni situace, kdy je potfebny vétsi po-
Cet Castic, zacaly pouzivat rizné aproximace s nizs$i vypocetni slozitosti O. Jednou z moz-
nosti pro zvySeni rychlosti simulace je pouZiti metod typu Tree, které se hodi pro simulaci
systémi s riznym rozloZzenim bezkoliznich Céstic. Vypocetni Cas této metody je imérny
slozitosti O(N log(NN)). Tree algoritmus hierarchicky roziadi ¢astice postupné do mensich
skupin. Zpiisob rozd&leni mnoha&asticového systému miZe byt rizny. Casto pouZivany je
napriklad klasicky BH algoritmus (Barnes a Hut, 1986), viz obrazek 4.1.2. Dal${ moZnost{
miZe byt také parovani blizkych castic a naslednych skupin.

s ¥ 2

Obrazek 4.1: Schematické zndzornéni hierarchického seskupeni ¢dstic ve 2D prostoru podle BH

metody. Jednotlivé skupiny Castic se postupné déli do maximélné Ctyf podskupin az do situace, kdy

nejnizsi skupinu ,,vétve stromu‘ tvoii jednotlivé Castice. V 3D prostoru se pak zavadi krychle, které
se postupné déli do deviti podkrychli. Zdroj: Springel aj. (2001)

Sila ptisobici na vybranou ¢astici se vypocita postupnych prochdzenim stromové struk-
tury od nejvétsich skupin ¢4stic a aproximuje se multipélovym rozvojem gravitacniho pole
jejich tézisteé, pricemz na blizkych Skédlach se zachazi aZ k jednotlivym ¢ésticim a pole se
chova klasicky jako u pfimé metody pod vlivem softeningu. U vzdélenéjSich oblasti se
postupné scitd rozvoj vétSich skupin Castic. Jednd se ovSem o aproximaci zavadéjici do
problému dalsi odchylky od predpoklddaného gravitaéniho pole.

Miru aproximace urcuje kritérium rozhodujici o otevieni skupiny castic do dal$ich pod-
skupin. Pfikladem miZe byt klasickd podminka, kterd fik4, Ze je mozné pouzit multipdlovy
rozvoj gravitacniho pole skupiny ¢éstic o velikosti [, pokud plati, Ze

r > é, 4.5)
kde r je vzdélenost dané Castice od t€Zisté uvazované skupiny a parametr  (opening an-
gle) pak rozhoduje o mife aproximace. Pokud neni podminka spln€na, uvazovana skupina
expanduje do svych podskupin a ty se znovu testuji. Niz$i hodnota 6 tedy piinasi vétsi pres-
nost, ale také navysuje potfebny vypocetni ¢as.

Tree metody maji tu vyhodu, Ze v podstaté nezavisi na rozloZeni ¢4stic v simulovaném
systému, mohou pak pojmout velky rozsah hustot. Jsou vhodné napriklad pfi simulaci sra-
Zek galaxii. Na druhou stranu zavadi do systému nové nepiesnosti, a to vlivem aproximace
vzdélengji pasobicich gravitacnich sil. Mnohé Tree implementace maji téZ problém se za-
chovévanim momentu hybnosti. Casem se miiZe ménit umisténi &astic do réznych skupin a
z tohoto diivodu je téZ potiebnd pravidelna aktualizace preddefinovaného stromu, nemusi to

byt ale nutné u kazdého ¢asového kroku.
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4.1.3 Metoda sité

Metodou sité se obecné mysli PM (Particle-Mesh) metoda, kterd pfindSi dal§i moZnost
urychleni simulaci N-¢asticového problému. Prostor obsahujici uvazovany systém je rozde-
len diskrétné siti o urcité velikosti a hustoté bodi. Gravitacni potencidl ureny Poissonovou
rovnici je pak vypocitan na jednotlivych bodech sité a sila plisobici na kazdou Castici je dale
interpolovéna podle blizkosti k t¢mto uzlim. Jedn4 se o sloZitost typu O(N + N, log(Ny)),
kde N, < N odpovida poCtu uzli.* Tato metoda pak nakonec pii velkém podtu &astic miize
piinaset nejrychlejsi zpisob feSeni Poissonovy rovnice.

PM metoda v podstaté rozmazava gravitacni interakci a tim sniZuje rozliSeni na mensich
Skdlach, nez je velikost okna (cell) mezi uzly sité. DostateCny pocet uzli a presna interpo-
lacni metoda jsou v této souvislosti dileZitymi Ciniteli. Interpolacni schémata, pro roziazen{
hmoty uvnitf sité, mohou byt riznd. Mezi nejpouZivanéjsi patii napiiklad schémata CIC
(,,Cloud-in-Cell‘) nebo TSC (,,Triangular-Shaped-Cloud*).

Prvni z nich rozlozi hmotu kazdé ¢astice napiiklad do homogenni krychle o ur¢itém prui-
méru 7 (velikosti okna) a rozdé€li ji pomérové mezi nejbliz§i body PM sité podle vzdalenosti
k jednotlivych elementi interpolované Castice. Hmota na jednotlivych uzlech se pii pohybu
Castice prostorem méni spojit€. Druhd uvedena metoda, TSC, aproximuje jednotlivé bodové
Castice sférou s nekonstantni radidlni hustotou hmoty, ktera se vzdalenosti od centra Castice
klesa linedrné, a to obvykle s hrani¢ni podminkou p(1.57) = 0. Oproti prvnimu zptisobu
ma TSC spojitou i derivaci hmoty.

Jednou z moZnosti, jak zvysit rozlieni na malych $kalach, jsou tzv. P2M (Particle-
particle-particle-Mesh) metody. Zatimco piispévek k potencidlu ze vzdalengjSich Casti sys-
tému se aproximuje PM metodou, sila ptisobici mezi ¢dsticemi uvnitf jednotlivych oken se
vypocitd metodou piimou.

Kromé obecné nizsiho rozliSeni je dalsi nevyhodou geometrické usporddani. Tvar sité
vétSinou nemusi odpovidat rozloZeni hmoty v systému. Velice husté oblasti bez dostatec-
ného poctu uzll jsou pak aproximovéany nepiesné (nebo v pifpadé P3M jsou vypocletnd
narocnéjsi). Naopak jiné uzly se mohou pocitat zbytecné€, nebot’ v jejich okoli se jiz Zadna
Castice nenachazi. Minimalizac{ tohoto problému miiZe byt naptiklad pouZiti riznych tvard
sité podle typu simulace (napfiklad polarni). Dale se nabizi zavedeni adaptabilni velikosti
oken a poctu uzli. Nicméné takové tpravy pak vyzaduji dodatecny vypocetni vykon.

Zajimava je téZ kombinace principi obou hlavnich aproximativnich pfistupt, TreePM
metoda. Jednou z moZnosti je podobné feseni jako v pifpadé P3M. Vzdélenéjsich gravitaéni
interakce se vypocitaji pomoci PM sit’e a blizsi sily plisobici na Castici se aproximuji Tree
metodou. Je to tedy vypocetné efektivni zpisob feSeni Poissonovy rovnice, ktery zaroven
zachovava vétsSinu vyhod obou metod. Pisobeni vzdalenéjSich gravitacnich sil neni diky
pouZiti PM sité zatiZeno chybou multip6lového rozvoje a malé $kély a geometrie systému
se téZ nestavaji problémem, a to pro zménu diky Tree aproximaci.

4.1.4 Dalsi metody

Vyse uvedeny ndstin metod neni zdaleka dplny, a ani podrobny. Existuje vétsi skupina moz-
nosti, jak popisovat casovy vyvoj selfgravitujiciho systému. Jejich pouZiti zavisi na charak-
teru fyzikalni situace, na poctu a typu Castic a také na dostupném vypocetnim vykonu.

*Princip PM metody nabizi vyuZiti Fourierovy transformace, kdy se napiiklad k rovnici (4.3) pfistupuje jako

ke konvoluci dvou funkci, coZ prinasi dalsi zjednoduseni vypoctu.
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Dynamiku gravitaéné pisobicich tekutin napiiklad popisuji aproximativni metody SPH
(Smoothed-particle hydrodynamics), které se hodi predev§im na studium chovéni plynu v
mezihvézdném a mezigalaktickém prostiedi. Nicméné v této praci je plynna slozka galaxif
plné zanedbdna, tudiZ zde neni neuveden ani popis prislusSnych zdkladnich metod.

4.1.5 GADGET2

Cilem této prace jsou selfkonzistentni simulace aproximativnich modelt eliptickych galaxif
a jejich interakce. Pro tyto tcely byl zvolen komplexni simulacni kéd GADGET2 (Sprin-
gel, 2005, GAlaxies with Dark matter and Gas intEracT), jenZ je volné dostupny pod GNU
GPL licenci na strankach: http://www.mpa—-garching.mpg.de/gadget/. Auto-
rem je Volker Springel, z Max-Planckova Institutu pro Astrofyziku (MPA) v Garchingu, v
Némecku.

Program je urCen na Siroky rozsah simulaci od izolovanych galaxii na malych Skdlach,
s Newtonovskou fyzikou, aZ po simulace kosmologickych struktur. V rdmci uvazovanych
$kal a pro jednoduchost byl GADGET? preloZen pro Newtonovsky prostor, kosmologicka
¢ast kédu se tedy nepouziva.

N-casticové simulace jsou typickymi piikladem na distribuované vypocty. Kéd uve-
deného programu z tohoto diivodu pocitd s multiprocesorovou paralelizaci prostfednictvim
MPI rozhrani. Je tedy nejvyhodnéjsi jej pouZit v kombinaci s riznymi vypocetnimi clustery,
multiprocesorovymi blade servery apod. Komplexni kosmologické simulace dnes obsdhnou
i vice nez 100 ¢4stic temné hmoty (Springel aj., 2005).

GADGET?? implementuje bezkolizni Tree a TreePM metody a také SPH metodu pro
plynné systémy. Vysledné simulace se v této praci pocitaji pomoci TreePM implementace.
Z hlediska Tree algoritmu se zde pouZivd pro expanzi skupiny Castic relativni kritérium,
které se snazi minimalizovat chybu v aproximaci gravitacni sily. Skupina ¢astic o souhrnné
hmotnosti M, priméru [ a vzdalenosti r od dané Castice, se jiZ nebude dile expandovat do
podskupin a pouZije se jeji multipélovy (v tomto piipadé monopdlovy) rozvoj, pokud

GM [1\?
() < old, 4.6)

r2 \r

7 Mz

kde |q| je velikost zrychleni ¢4stice z minulého Easového kroku® a konstanta o odpovidd
parametru miry aproximace. PM sit’ pouZiva pro interpolaci hmoty schéma CIC (Cloud-in-
Cell) a pro numerickou integraci je implementovin Leapfrog algoritmus.

Pro bezkolizni self-gravitujici simulace program GADGET?2 pouZivad adaptabilni ¢a-
sovy krok, ktery se stanovi jako minimum

1/2
Atuss (1) /
4

kde tmax predstavuje pevné dany maximdlni casovy krok, jehoZ velikost se podle autora
obvykle voli jako maly podil ¢4y, (v fddu jednotek az desitek procent). Druhd moZnost
odpovidé adaptaci na velikost zrychlen{ ¢astice v predeslém Casovém kroku |G|, pfi¢emZ
vyslednou hodnotu ur€uje téZ parametr piesnosti 7 a velikost softeningu e.

Atgray = min , 4.7

5Pro I/O operace nad &asticovymi daty pouziva GADGET?2 z diivodu efektivity vlastni binarni format, umoz-
fuje vSak téz pouziti flexibilntho HDF5 (Hierarchical Data Format) forméatu.

®Zrychleni &astice ale neni zndmo na za&atku, a tak prvni prichod stromem skupin &astic se d&je pomoci
klasického kritéria (4.5), které je z hlediska minimalizace chyby Tree metody méné uspésné.
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4.2 N-casticové simulace izolovanych galaxii

V rdamci této prace bylo provedeno nékolik selfkonzistentnich simulaci statickych modeld
eliptickych galaxii. Cilem je nejen studium stability a N-Casticové aproximace téchto mo-
deld, ale téz studium celkové konzistence N-Casticovych simulaci galaktickych objektt a
jejich chybovosti z hlediska predpokladané fyzikalni realisti¢nosti.

Vybrané izolované modely jsou posléze pouzity pii studiu komplexnéjsiho piipadu
srazky dvou eliptickych galaxii, viz nasledujici 5. kapitola.

4.2.1 Pocatecni konfigurace

Pro simulaci self-konzistentnich eliptickych galaxii pomoci programu GADGET2, byly
zvoleny dvé zdkladni konfigurace:

A) Jednokomponentni model s celkovou hmotnosti M, efektivnim polomérem R, a po-
¢tem cCastic N

M, =2-10" Mg, R., = 5kpc, Ny =1-10%, (4.8)

B) Dvoukomponentni model, jenz se skldda z kombinace hvézdné slozky (s) a temného
hala (h) a ma parametry

M, =2-10" Mg, R., = 8kpc, N, =6-10%, (4.9a)
M, =8-1012 M, Re, = 20kpc, N, =4-10%, (4.9b)

kde uvedené hodnoty byly zvoleny téZ s ohledem na fyzikdlni konzistenci a stabilitu
Plummerovy sféry.

V obou piipadech byla simulace provedena jednou za predpokladu rozloZeni hmoty pole
Plummerova modelu (jednokomponentni piipad se dile zna¢i P, dvoukomponentni PP) a
podruhé za predpokladu Hernquistova sféry (jednokomponentni H, dvoukomponentni HH),
pricemz pro Skalovaci parametry plati iméra R, = b ~ 1.815a, viz podkapitola . Podle
vybranych modell se vygeneruje systém (v dvoukomponentnim pripadé dva subsystémy)
s uvedenym poctem &dstic o totoznych hmotnostech, my = M /Ny, my, = My /Np,. Kon-
krétni zplisob vygenerovani pocate¢nich podminek je popsan v priloze A.

Pti simulacich s programem GADGET?2 je nutné v konfigura¢nim souboru nastavit hod-
noty nékolika dtilezitych parametr, jeZ mohou mit na pribéh simulace znaény vliv. Kromé
parametru pro alokaci paméti, vypocetniho limitu, specifikace cilového adresare, formatu
dat, jmen vystupnich soubori, pocateéniho a koncového Casu a periody vypisu dat apod.,
jsou v pripadé bezkolizni N-¢éasticové simulace pouZivajici TreePM metodou téZ podstatné
nékteré dalsi parametry uvedené niZe i s pribliZnymi zde pouZzivanymi rozsahy hodnot:

— Maximadln{ a minimalni velikost ¢asového kroku Atyax € (0.001,0.01) a Atpin = 0
v mld. letech (MaxSizeTimestep, MinSizeTimestep), viz (4.7).

— Parametr presnosti casového kroku n € (0.001,0.01) (ErrTolIntAccuracy), viz
pouZiti (4.7).
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— Dodate¢ny parametr pro nastaveni velikosti ¢asového kroku pomoci disperze rych-
losti v systému, ktery urcuje ¢asovy krok PM metody, ~ 0.15
(MaxRMSDisplacementFac).

— Cetnost aktualizovani Tree konstrukce &~ 0.01, (TreeDomainUpdateFrequenst).
— Parametr pocatecniho odhadu Tree piesnosti 8 =~ 0.01, (ErrTolTheta), viz (4.5).
— Parametr pfesnosti Tree metody o € (0.001,0.01), (ErrTolForceAcc), viz (4.6).

Dalsim dilezitym parametrem je velikost softeningu pro jednotlivé typy Castic v simulaci.
Rozborem jeho optimélni hodnoty se zabyv4 celéd niZze uvedend sekce 4.2.2.

Nasledné feSeni N-Casticového problému bylo programem GADGET2 simulovdno po
dobu 5 mld. let. Celkovy pocet &astic vSech simulaci izolovanych galaxii N = 10°, byl
zvolen s ohledem na naro¢nost vypoétu’ a dostupné vypocetni moznosti.

Dvoukomponentni modely, z divodu naro¢nosti, obsahuji v jednotlivych sloZkdch méné
Castic (celkové vsak stejné jako u jednokomponentnich modeld). Interaguji zde dva druhy

&astic s rozdilngmi hmotnostmi a softeningem?.

4.2.2 Softening vybranych modeli

V oddile 4.1.1 byla nastinéna potieba softeningu v N-Casticovych simulacich. Dalsi otaz-
kou je také jeho optimdlni vyuZiti. Softening brani pfiliS velkym fluktuacim gravitacniho
pole a zaroveni ho mirné modifikuje. Podminkou je tedy, aby odchylka od poZadované fyzi-
kalni situace byla co nejmensi. NiZe uvedeny odhad optimélniho softeningu pro konkrétni
pocétecni podminky, pouZzité v ndslednych simulacich, byl stanoven na zdkladé aproxima-
tivnich zavért z podrobnéjsiho rozboru této problematiky (Dehnen, 2001). Vysledky jsou
validni pro statické bezkolizni N-¢asticové systémy, u nichz zname predpoklddané hustotn{
rozloZeni hmoty.

Zptisob zavedeni softeningu do N-Casticovych simulaci urCuje funkéni zapis jeho ker-
nelu ¢, ktery se tentokrat mize vyjadrit skrze potencial

N
- m; [lq— qi
¢ =-GC¢ —p|—]. .
S, Jaz
i=1

Znak stiisky ,,” “ zde oznacuje veliinu studovaného systému, jehoZ gravitacni pole je modi-
fikovandno pisobenim softeningu. Sila ptisobici na jednotku hmoty, F = ¢, v bodé q poté
odpovidd F(q) = —V®(q). Sila modifikovand softeningem se tedy muze vyjadfit jako

N

: m; ,[la—dil| @ —qj

F:—Gze;w’[ - Z] ‘qf_q7‘. 4.11)
i=1 ¢ J

[ s

je samoziejmé mozné navysit pocet Castic pfi stejném vypocetnim Case. Nicméné to ma logicky za nédsledek
navySeni nepresnosti vypoctu, coZ uz vétsi pocet Castic nemusi vyvaZzit, protoZe se zde kumuluji mimo jiné i
chyby, které na poctu ¢astic piimo nezavisi.

8Interakce &astic s riiznym softeningem se v programu GADGET? feii v podstaté pouZitim maximalni
hodnoty, € = max(e1, €2).
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Optimdln{ softening zdvisi na vybraném kernelu, na systému, ktery definuje pocatecni pod-
minky simulace, a v neposledni fadé, na poctu ¢astic. GADGET?2 pouZiva spline softening,
jehoZz kernel potencidlu mé tvar

—(16/3)r% + (48/5)r* — (32/5)r° + (14/5), r<1/2,
—(1/15)r=t — (32/3)r% + 1673 — (48/5)r*
o(r) = 5 (4.12)
+(32/15)7° + (16/5), , 1/2<r<1,

r_l, r>1,

kde r = |q — q;|/h a h = 2.8 €. Na hranici 2.8 € pfechdzi pasobici sila ke klasické New-
tonovské sile (4.1). U konkrétnich simulaci se pak nastavuje velikost jeho parametru, pro
jednotlivé typy ¢astic (maximalné 6 druhi). Nésledujici odstavce se zabyvaji optimalni hod-
notou v souvislosti s t€émito pfeddefinovanymi podminkami.

Stredni kvadraticka odchylka (MSE, mean square error) veli¢iny modifikovaného gravi-
ta¢niho pole a(q), realizovaného systémem N Céstic pod vlivem softeningu, od téze veli¢iny
a(q), predpokladaného spojitého gravitatniho pole, je v bodé q definovdna jako

MSEq(a) = < [a(q) — a(q)]2> = [biasq(a)]” + varg(a), (4.13)
kde

biasq(a) = (a(a)) — a(a), (4.14)

je odchylka (bias) stfedni hodnoty pole od pivodniho pfedpokladu v misté q. Softening tuto

odchylku zvySuje, a to pfevaZné v hustéjSich oblastech systému. Na druhou stranu stfedn{
kvadratickd variance (jinymi slovy rozptyl, ¢i disperze),

varg(@) = ( [a(a) — (a(@)]*) = (@*(a)) - (@(a))?, (4.15)

odpovid4 mife ndhodnych fluktuaci v systému s N casticemi. Amplituda fluktuaci je pod
vlivem softeningu redukovana. Takové rozdéleni problému do dvou efektl je z hlediska
pasobeni mechanismu softeningu uzitecné.

Dehnen (2001) podobné jako ostatni (Merritt, 1996, a dals{), definuje optimalni softe-
ning skrze celkovou zintegrovanou stfedni kvadratickou odchylku (MISE, mean integrated
square error) N-Casticového systému

MISE(a(q)) = % / MSEq(a) p(q) d*q = ISB + 1V, (4.16)

kde analogicky

1 1
ISB =+ / [biasq(a)]* p(q) d’q, IV = i / varg(a) p(q) d®q.  (4.17)

Z. asymptotické limity dostatecné malého parametru € (vaci charakteristickym $kaldm v
systému) a velkého poctu ¢astic N se daji rovnice (4.14 a 4.15) pro jednotlivé dynamické
veliCiny (napf. potencidl, hustota, sila) aproximovat skrze TaylorGv rozvoj hustotniho profilu
p(q — ex) kolem bodu q. Néslednou integraci bychom dosli k aproximativnimu odhadu
celkové stfedni kvadratické odchylky sily

MISE(F) ~ Aa2e* + BbpN~te !, (4.18)
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kde parametry ag a by souvisi s vybranym tvarem kernelu, viz Dehnen (2001),

ag = 47r/OO 7 (i - gp(r)) dr, (4.19a)
0
bp = (477)2/00 7 (‘j;:) dr, (4.19b)
0

pro uvedeny spline softenng je ag = 37/20, bp = 1400327 /17325. Konstanty A a B pak
zavisi na pavodnim spojitém systému

_ 2
A=GM! / p(a)[Vp(q)]” d’q, (4.20a)
B=G? / p*(q) d*q. (4.20b)
Softening, minimalizujici rovnici (4.18), pak odpovida hledané optimalni hodnoté

€opt = (AN)V2 (B/AYY5 (b [ag)' /. (4.21)

V pifpadé Plummerova modelu vychdzi, 7e (B/A) = w2 b° - (14017/65536). Takovy odhad
optimdlniho softeningu je pak pomérné pfimocary.
gentni, a tudiZ gravitani pole N-Casticového systému pod vlivem libovolného softeningu
bude generovat v centru r — 0 aZ 100% bias. Integral (4.20a) s limitou q — 0 diverguje.
Dehnen (2001) téZ doporucuje neuvaZovat pfi studiu N-Casticovych simulaci a jejich chy-
bovosti centralni oblasti nachdzejici se pod polomérem r < € (v naSem pripadé€ i r < 2.8¢€).
Nicméné dle Dehnen (2001) vychazi, z praktickych numerickych experimentti, odhad
optimélni hodnoty softeningu Hernquistovy sféry s poctem &astic fadové N ~ 10°, pfi-
blizné kolem

€opt ~ 0.051 - N5 /5, (4.22)
kde N5 = N-10°a M = G = a = 1. Vyjadfeni rovnice (4.22) odpovid4 pouZiti
podobného softeningu, jako je uvaZzovany spline softening. Tato hodnota odhadu byla tedy
pouZita pro pocateéni podminky Hernquistovy sféry v ndslednych simulacich.

Vyse uvedeny odhad optimalniho softeningu se zaklada na celkovych zprimérovanych
vlastnostech systému. JelikoZ miiZzeme predpokladat, Ze se v ném vyskytuje velkd skala
hustot, bude takovd aproximace v odliSnych oblastech riizné presna. Je pak otdzkou, zda
vybrany optimdlni softening je v souladu s principem studovaného problému. Pokud by
napiiklad byly dileZité vlastnosti centrdlnich oblasti galaxie, je nasnad€ pouZit nizsi hod-
notu softeningu (u Hernquistovy sféry by §lo o celkem velké rozdily), aby nebyla v centru
chybovost simulace piili§ vysokd, coZ ale zvysi odchylku v perifernich oblastech.”

Je t€Z nutno podotknout, Ze takovy odhad se zaklada na predpokladu, Ze uvazovand hus-
totni §kéla systému je platnd béhem celé simulace, coZ se da u statickych systému uvazovat.
Pti simulaci galaktickych srazek se vSak situace mnohdy znacné méni a zde pouzity odhad
softeningu jiZ nemusi byt ¢asem pfili§ optimélni. V souvislosti s tim se nabizi moZnost zave-
deni adaptivniho softeningu z4vislého na lokalnich vlastnostech hustoty. To kromé zvysen{

°V ptipadé verze programu GADGET2 s TreePM metodou se jedna o mirné odlisnou situaci, jelikoZ méné
husté oblasti systému jsou obvykle silné aproximovany PM siti, kterd ma své vlastni parametry.
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sloZitosti problému navySuje i potfebny Cas vypoctu, nebot’ velikost parametru softeningu
by se musela u nestatickych simulaci pfepocitavat za béhu.

Platnost priblizného odhadu idedlniho parametru softeningu byla pro konkrétni pouziti s
N-casticovych kédem GADGET? testovdna na jedné konfiguraci Plummerova a Hernquis-
tova modelu. Pocatecni podminky odpovidaji studovanému jednokomponentnimu modelu
(4.8), s pottem &astic N = 10°. Testovaci béhy programu jsou témé¥ totozné, lisf se pouze
stanovenou velikosti parametru softeningu. Jedna se vZdy o ndsobky odhadu optiméalni hod-
noty: €opt, 2 €opts 0.5 €opt @ 0.2 €opt. Prvni moZnost by tedy méla odpovidat idedlni velikosti.
Jde o pfiblizné mapovani chovani okoli stanovené optimalni hodnoty, avSak k pfesn&jSimu
odhadu by bylo potieba vysetfit mnohem vétsi prostor hodnot parametru softeningu, a to i
pro rizné pocty ¢astic a pouzité modely.

Vysledky jsou pak zaneseny do grafi B.2. Jedna se o vySetfeni pribéhu chyby velikosti
gravitacni sily, plisobici na ¢éstici s urcitou radidlni vzdalenosti od centra systému. Shora
je vykreslen radidlni pribéh sily, relativni fluktuace jeji hodnoty, relativni odchylka od teo-
retického modelu a nakonec jejich kombinace, stfedni kvadraticka chyba velikosti sily, viz
(4.13).

Vys$§i hodnoty softeningu zvySuji bias v celém systému a u Hernquistova modelu v
centrdlni Casti zietelnéji, na druhou stranu vSak vyraznéji potlacuji fluktuace (stiedni kvad-
ratickou varianci) N-¢asticového systému, neZ v ptipadé hodnot niZsich.

] opt  2€opt  05€opt  0.2€opt |
Plummerav model | 0.0122 0.0186 0.0136  0.0140
Hernquistiiv model | 0.0105 0.0116 0.0113  0.0127

Tabulka 4.1: Pfibliznd velikost relativni stfedni kvadratické chyby piisobici sily MISE(F') / (F2) pro
jednotlivé velikosti softeningu. Uvedena velicina byla ziskdna jako stfedni hodnota z vySetfovanych
dat vykreslenych v grafech B.2. Dle uvedeného rozboru opravdu vychazi nejlépe hodnota pro opti-
madln{ softening, nicméné simulace pro vSechny uvazované hodnoty softeningu generuji podobnou
chybovost kolem 1 — 2 %.

4.2.3 Vysledné simulace

Jak jiz bylo nastinéno v oddile 4.2.1, byl realizovan soubor Ctyf simulaci izolovanych gala-
xif. Nékteré vlastnosti simulovanych systému jsou vykresleny v ndsledujicich grafech:

B.3: Grafy radidlniho pribéhu hustoty a disperze jednokomponentnich modelti Plumme-
rovy (nahote) a Hernquistovy sféry (graf dole), vykreslené vZdy po miliardé let az
do konce simulace (5 mld.let). Spodni ¢ast grafu jednotlivych veli¢in vZdy odpovida
relativni odchylce systému od uvaZovaného teoretického modelu. Zahrnuje v sobé
jak chyby vzniklé generovanim N-Casticovych pocate¢nich podminek, tak i chyby
N-casticového koédu.

B.4: V téchto grafech jsou vykresleny stejné udaje jako v predeSlém piipadé, ovSem nyni
jde o hustotni pribéh odpovidajici dvoukomponentnim modelim, Plummerové (na-
hore) a Hernquistové sféfe (dole). A radidlni pribéh disperze rychlosti pak odpovida
hvézdné sloZce dvoukomponentnich modeld.
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B.5: Energeticky rozbor vSech Ctyf simulaci: vlevo je vykreslena relativni zména celkové
energie systému od pocétku simulace, vpravo je zachycen ¢asovy vyvoj podilu kine-
tické a potencidlni energie systému. Z hlediska energetického rozboru lze fici, Ze uve-
dené systémy v podstaté zachovavaji viridlovy pomér kinetické a potencidlni energie,
arelativni zména celkové energie po dobu simulace neptekrocila 1 % u tfi systémd: P,
PP a H. V ptipadé dvoukomponentniho Hernquistova modelu (HH) vykazuje celkova
energie vyraznéjsi pokles (relativni odchylka se pohybuje do 3% ), coZ miZe byt
zpisobeno mirnym prerozdélenim hmoty v centrdlni oblasti, které je vSak vyrazné&jsi
neZ v pripade€ ostatnich modeli.

4.2: Graf zobrazuje velikost pohybu téZisté systému jak v prostorovych soufadnicich tak v
rychlostech.

Vysledné systémy (v 5 mld. letech) v podstaté¢ dodrZzuji stabilni konfiguraci. V prib&hu
simulace osciluji odchylky zkoumanych veli¢in kolem pfedpoklddané hodnoty teoretického
modelu.

Centralni oblasti v uskute¢nénych simulacich se mirné roztdhly a pfeskupily. Pfi uva-
Zeni Hernquistovych sfér je tento efekt mnohem vyraznéjsi, globdlné se vsak systém ne-
zménil. Déle se u uvedenych simulaci izolovanych systému projevuje tzv. ,,cestovani*, kdy
systém zlstava ve stejné stabilni konfiguraci, ale pohybuje se celkové tézisté soustavy, a
tento pohyb je vétSinou narlstajictho charakteru. Z tohoto divodu bylo také nutné zvysit
presnost Tree kédu, aby se efekt co nejvice minimalizoval. Velikost pohybu téZisté ve vy-
slednych simulacich zobrazuji grafy na obrazku 4.2.

Diivodem obou vyse uvedenych jevli miize byt zména potencialu vlivem pouZité apro-
ximace a velikosti softeningu'® v simulaci, ale téZ nepfesnost generovani pocateénich pod-
minek s relativné malym poctem cdstic. Tree metoda mé pak tendenci navySovat vzniklou
odchylku (Springel, 2005).

Uvedené modely ale neodpovidaji redlnym galaxiim, u kterych se mnohdy pfedpoklada,
7e maji rychlostni rozd&leni blizké Maxwellové. Casto se tedy vytvéfeji modifikované mo-
dely, podobné jako jsou zde uvedené selfkonzistentni sféry, u kterych se vSak poZaduje
Maxwellovo rozdé€leni rychlosti, viz priloha A. U komplexnéjsich systémi jde dokonce o
jednodusii zpiisob vytvareni pocite¢nich podminek!'. Nicméné tato kombinace zplisobi
prerozdéleni systému v disledku toho, Ze Maxwellova distribuce neodpovida distribucni
funkci zvoleného modelu. Na malé Casové Skale dojde k relaxaci do nové stabilni konfigu-
race, kterou reprezentuje jiz odli$né gravitacni pole. Vyhodou uvedenych stabilnich selfkon-
zistentnich konfiguraci oproti tomu je, Ze mohou byt rovnou pouZity v dalSich simulacich
bez prilisné pocatecni relaxace.

1°Jak je patrné z vySetieni vlivu softeningu na simulovany systém v oddile 4.2.2 a graficky z obrdzku B.2,
navySuje pouzity softening v centrdlnich oblastech bias systému celkem vyrazné. Systémy se tedy nové situ-
aci pfizpisobuji a dochdzi k mirné relaxaci. Céste¢nym Fe§enim by mohlo byt pouZiti potencilu s totoznym
softeningem pfi generovani pocatecnich podminek, nicméné odlisnému gravitacnimu poli odpovida i odlisny
prubéh hustoty. Vysledny N-Casticovy systém je pak numerickou softeningovou modifikaci uvazovaného mo-
delu (v tomto piipadé se jednd o analytické modely). Pozadavek na N-Casticové simulace stabilnich systému je
ale takovy, aby odchylky od pivodnich systému byly co nejmensi, tudiZ aby takova modifikace nebyla potfebna.

""P¥ikladem miZe byt systém, sklddajici se z elipsoidniho hala, galaktického disku a centralni vyduté (Her-
nquist, 1993).
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Obrazek 4.2: Velikost pohybu prostorového a rychlostniho téZisté jednotlivych simulaci izolova-
ného systému. Plummerovy sféry (P PP) maji méné koncentrovanou hmotu v centralni oblasti nez
Hernquistovy modely ( H a HH). Tti simulace se do 5 mld. let dostanou do vzdélenosti , < 0.1 kpc,
¢tvrtd (PP) navysila sviij pohyb vyraznéji, coz miZe byt ddno mensi nastavenou presnosti TreePM
algoritmu a mensim mnoZstvim hmoty v centrdlni oblasti, neZ ma odpovidajici Hernquistiiv model.

Centralni problém

Centrdlni oblast galaxif je z hlediska N-Césticovych simulaci obecné t€Zko popsatelnd. Po-
zorované klasické eliptické galaxie vykazuji vyrazné centrdlni zjasnéni, které nékdy mize
pokracovat az za hranici rozliSeni detektoru. Velké mnozstvi hvézdné hmoty se tedy kumu-
luje pod relativné malym polomérem. To spiSe upfednostiiuje modely podobného hustot-
niho profilu, jako je Hernquistova sféra. Na druhou stranu jeji centralni divergence hustoty
je znacnou komplikaci pro N-¢asticovou aproximaci. Pfi tak velkych hustotnich $kélach ne-
musf{ jiZ po dobu simulace platit ani uvaZovana bezkolizni aproximace, coZ je problémem
center galaxii obecné.
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Kapitola 5

Simulace srazky eliptickych galaxii

Eliptické galaxie nejsou mnohdy izolované systémy a sdruzuji se do riiznych gravitacné
vazanych uskupeni, kde béZné¢ dochdzi ke vzajemnym kolizim. Gravitacni interakce mezi
jednotlivymi galaxiemi byv4 Casto nevyvaZend a poznamenand minulosti interagujicich ob-
jektd. Pozorované galaxie poté vykazuji rizné doznivajici nasledky aktivniho Zivota.

Simulace srazek idealizovanych N-Casticovych systémi se pouZivaji pro napodobeni
realné mezigalaktické interakce a stavaji se tak jednim z nastroju pro studium dynamiky ga-
zajimavé informace o moZnych naslednych situacich. N-Casticové simulace pak pfispivaji
k pochopeni mnohych pozorovanych pifirodnich fenoméni.

Zajimavym fenoménem pozorovanych objekti je napiiklad vyskyt fotometricky rozli-
Sitelné slupkové struktury v nékterych klasickych eliptickych galaxiich. Jedno z moZnych
vysvétleni téchto objekti je zaloZeno na principu srazky rozdilné hmotnych systémt, jejimz
produktem se stava slupkova galaxie.

Konec¢nym cilem price je tedy selfkonzistentni simulace kolize dvou eliptickych gala-
xii, a to konkrétné takové konfigurace, jez vede ke vzniku pravidelné slupkové struktury
a priblizuje se redlnym pozorovanym situacim. Kapitola zacind stru¢nym tvodem do pro-
blematiky slupkovych galaxii, pokracuje diskuzi volby pocatecnich podminek N-Casticové
simulace a vrcholi praktickou ukdzkou selfkonzistentniho feSeni ¢asového vyvoje zvole-
ného problému. Podstatnymi referencemi jsou prevdazné Ebrova (2007), Hernquist a Quinn
(1987), Gonzalez-Garcia a van Albada (2005a,b), Heisler a White (1990), Prieur (1988),
Quinn (1984), Jungwiert (2010), Ebrova (2010), Jilkova (2010), Kormendy a Djorgovski
(1989), Malin a Carter (1983), Binney a Merrifield (1996).

5.1 Slupkové galaxie

Slupkové galaxie vymezuji podskupinu extragalaktickych objektt, u nichZ jsou detekovany
tzv. fotometrické slupky. Pod pojmem slupky se zde rozumi méné jasné obloukovité struk-
tury (v zévislosti na sméru k pozorovateli) se sttedem pomysiné obloukovité vysece v cen-
tru matefské galaxie. Vyznacuji se obecné riiznou vzdalenosti od centra, délkou oblouku
a i thlem natoCeni k vyznacné ose galaxie.! Jsou tvofeny pfevazné hvézdnym systémem,

!JelikoZ slupky vyzaiuji v podobnych oblastech spektra jako hvézdy mateiské galaxie na pozadi, pozoruji
se jako velice slabé utvary. Mnohdy je pro jejich detekci nutné dalsi zpracovani obrazového materidlu. Napii-
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ovSem nékdy je v okoli slupek detekovano vét§si mnozstvi mezihvézdného prachu, nez pre-
dikuje primérnd koncentrace v matefské galaxii (Colbert aj., 2001).

Ze statistického pohledu se z dostupnych pozorovéni soudi, ze kolem 10 % klasic-
kych eliptickych galaxii se miZe oznaCovat za slupkové galaxie, pficemzZ nejspiSe existuje
trend preferujici izolované umisténé galaxie neZ v hustéji zabydlenych galaktickych ku-
pach. Mimo rané typy galaxii se slupkova struktura detekuje i u nékolika spirdlnich galaxii.
Vzhledem k celkové nezanedbatelnému poctu slupkovych galaxii vznikl i katalog té€chto
objektl, A catalog of elliptical galaxies with shells (Malin a Carter, 1983), ktery v obsahuje
137 objektt. Slupkové galaxie se mohou déle délit podle pozorované struktury do tf{ skupin:

Typ I predstavuje téméf osoveé symetricky rozloZeny slupkovy systém, pripominajici
tvar kuzele, obvykle situovany podél hlavni osy galaxie, kterd se mnohdy vyznacuje
mirné nesférickym elipsoidnim tvarem.

Typ II odpovida galaxiim s vice ndhodné rozmisténymi obloukovitymi slupkami okolo
hostitelské galaxie, jezZ je naopak Casto sférictéjsiho tvaru.

Typ III pro zménu sdruzuje nepravidelné galaxie s obtiZnéji definovatelnou, ¢i nejistou,
slupkovou strukturou.

Prostorové rozloZeni slupek zfejmé souvisi s pozorovanou elipticitou objektu. U galaxii
blize typu EO jsou slupky rozmistény spiSe nahodné pod riiznym thlem natoceni, kdeZto u
objektl fotometrického typu = E3 je slupkovy systém vyraznéji situovan podél hlavni osy
pozorované elipsy. Samotné slupky jsou vétSinou sférictéjsiho charakteru, podle Dupraz
a Combes (1986) vykazuji u protdhlejSich galaxii jen mirnou elipticitu. V grafické pfiloze
prace jsou na ukazku pfiloZeny obrdzky pod oznacenim B.6, které odhaluji slupkovou struk-
turu typu I u galaxie NGC 3923.

5.1.1 Sraikovy puvod

Jelikoz slupkové galaxie tvoii specifickou skupinu extragalaktickych objektd, nabizi se
otazka, kde se jejich charakteristickd vlastnost vzala. Existuje né€kolik riznych teorif vzniku
slupek, jez se nemusi nutné vylucovat, podrobné;jsi rozbor téchto teorii je uveden naptiklad
v praci Ebrova (2007). Zde se budeme v souvislosti se zaméfenim této prace zabyvat pouze
jednim scéndfem, a to dnes nejcastéji pfijimanym Srdzkovym modelem.

Ukazuje se, Ze pii vhodné zvolené konfiguraci je moZné pomoci N-Casticové simulace
srazek galaxif® vytvofit strukturu pfipominajici slupkové galaxie. Z praktickych zkuSenosti
vyplyvd, Ze slupkova galaxie vznikd vétSinou pfi interakci objektd s rozdilnymi hmot-
nostmi, pficemzZ slupkovou strukturu vytvaii ten méné hmotnéjsi. UvaZzujme tedy interakci
dvou galaxif, hmotnéj$tho primarniho objektu a méné hmotné galaxie sekundérni.

klad se pouzivaji rizné metody zvySujici kontrast, ¢i odecitajici pfedpokldadanou matetfskou galaxii (napftiklad
se hodi pouziti medidnu obrazu, ale mtiZe jit i o fyzikdlnéjsi modely), algoritmy na detekci hran, dal$i gradient-
nich metody, ¢i jiné vhodné postupy z teorie digitdlniho zpracovani obrazu. Jedna se vSak vétSinou o ztratové
zpracovani a je nutné k nému pfistupovat opatrné, ne jen kvuli ztraté ddlezitych informaci, ale i z divodu
mozného zavedeni novych nefyzikdlnich obrazovych artefakta.

2Obecné se &asto uvazuje o srazkové interakci dvou galaxif, neni to viak vZzdy nutny pfedpoklad. Proble-
matika slupkovych galaxii zahrnuje velky rozsah slupkovych struktur. Napiiklad u objektd s nepravidelnym
rozmisténim a velkym poctem slupek, by mohlo dochézet k opakovanym srazkam velké primarni galaxie s
mensimi satelitnimi objekty.
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Pfi samotné kolizi pak hvézdy sekundarniho objektu osciluji v gravitaCnim potencidlu
primdrn{ galaxie a nejvice Casu stravi v misté obratu, kde dosdhnou nejniZsi velikosti rych-
losti. Vytvaii tak zdani hrany slupkové i obloukovité struktury. U Cisté radidlnich oscilaci

2N,

se ndsledujici slupka vytvafi podél sméru osy sraZky na opacné strané od centra matef-
ské galaxie. Postupné bodu obratu dosahuji hvézdy s vy$$imi energiemi?, a tak se piivodni
slupka ¢asem pohybuje do vzdalenéjSich oblasti systému. Na obrdzku 5.1 je schématicky
znazornén vyvoj sekundarni galaxie béhem popisované srazky v jednodimenzionalnim pfi-

bliZeni.
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Obrazek 5.1: Casovy vyvoj sekundarni galaxie v piipadé srazky s jednodimenzionlni Plummero-
vou sférou, zdroj L. Jilkova,Seminat UTFA, 20. listopadu 2009. Spodni grafy vykresluji rozd&leni
Castic podél prostorové souradnice, slupky jsou v tomto pfipadé snadno rozliSitelné. Vrchni grafy
znazornuji fazovy prostor systému, jezZ nabyva pfi tvorbé slupek charakteristického tvaru, ktery se

s ¥z vy

pfi postupném zapojeni ¢dstic s vy$Simi energiemi déle vyviji, coZ se Casto oznacuje jako fazové
nabalovani.

Mozny srazkovy ptivod slupkovych galaxii zavdal podnét ke studiu problematiky po-
moci N-Casticovych simulaci aproximujicich kolize galaktickych objekti. Je pak pfirozené,
Ze inspiraci pro N-C4sticové simulace se stdvaji pozorované redlné galaxie. NiZze v oddile
5.1.3 se tedy uvadi piiblizny rozbor vlastnosti typické slupkové galaxie NGC 3923, jez
se stala predlohou mnohych simulaci. Idedlnim pfipadem by byla simulace srazky, ktera
takovy systém dokdze reprodukovat, ov§em vzhledem k uskute¢nénym aproximacim jde
opravdu jen o inspiraci.

3Podle Merrifield a Kuijken (1998) to souvisi s po&ateénim energetickym rozdélenim &éstic v sekunddrni
galaxii, pevnéji gravitaéné vazané Castice formuji slupku jako prvni a naopak.
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5.1.2 Rozlozeni hmoty v eliptickych galaxiich

Mapovini potencidlu v eliptickych galaxiich je obtizny tikol.* V centralnich &astech je jeste
mozné se pokouset o stanoveni rozloZeni hmoty napiiklad riznymi modely, popisujicimi
naméfend data (napi. Cappellari aj. (2006)). Ve vnéjSich oblastech téchto galaxii bychom se
vsak potykali s malo dostupnymi informacemi.

Jelikoz se slupky Casto nachdzeji i ve vétSich vzdéalenostech, kde mohou byt dokonce
jasnéjsi nez matetska galaxie, nabizi se jejich vyuziti pradvé na mapovani gravitaéniho po-
tencidlu ve vzdalengjsich oblastech eliptickych galaxii. Kombinace kinematickych pozoro-
van{i vnitinich a vnéjsich oblasti ndm pak muzZe pomoci odhadnout rozloZeni celkové tedy
i temné hmoty napfi¢ objektem. Mezi dal$i metody mapovani potencidlu ve vzdalenéjsSich

oblastech eliptickych galaxif patfi:
1. Studium kinematiky kulovych hvézdokup v odlehlém halu.

2. Meéfeni pomoci gravitaniho ¢ockovéni, kde gravitacni pole hmotnych extragalaktic-
kych objektti md velky vliv na zak¥iveni drahy svétla, pfichdzejiciho ze vzdalenéjsiho
zdroje.

3. Mapoviani rozloZeni horkého plynu v rentgenové oblasti.

Dupraz a Combes (1987) sice ukdzali, Ze neni moZné rozhodnout o rozloZeni hmoty ma-
tefské galaxie pomoci vzdalenosti hran pozorovanych slupek, nicméné Merrifield a Kuij-
ken (1998) navrhli mapovéni potencidlu vzdalenéjSich oblasti pomoci kinematického studia
téchto ttvarti. Uvedeni autofi uvazuji radidlni srazku obfii galaxie s malym objektem a po-
uZivaji aproximaci monoenergetické slupky. Podrobné;jsi rozbor uvadi Jilkovd aj. (2009).
Ukazuje se, Ze realisti¢téjsi popis kinematiky slupek je sloZitéjsi, ovSem to z principu uve-
denou domnénku o propojeni s potencidlem nevyvraci.’

5.1.3 NGC 3923

NGC 3923 je obfi eliptickd galaxie, nalézajici se v souhvézdi Hydry. Opticky obraz zaujima
na obloze velikost priblizné kolem 5.9’ x3.9°. Fotometricky patii mezi E4-5 galaxie, bude
mit tedy minimédlné dvé rizné velké osy tfidimenzionalniho hustotniho elipsoidu.® N&které
dalsi zakladni ddaje jsou uvedeny v tabulce 5.1.

NGC 3923 je jednou z nejstudovanéjSich slupkovych galaxii, tudiZ se diky mnoZstvi
dostupnych dat nabizi jako typicky predstavitel. Radi se mezi slupkové galaxie typu I, po-
zorované fotometrické slupky jsou symetricky sefazeny podél hlavni optické osy galaxie.
Diky specifické symetrii se o ni pfedpoklada, Ze je vysledkem radidlni srazky velké galaxie
s méné hmotnou eliptickou galaxii (Hernquist a Quinn, 1987).

Prieur (1988) provedl rozsdhly vyzkum slupkové struktury z fotometrickych pozoro-
véani. Celkové detekoval 22 slupek, jejichZ rozloZeni je schematicky zndzornéna na obrdzku
B.6. Pozorovany slupkovy systému podle uvedené studie pfedstavuje pfiblizné (5 + 1) %
z celkové jasnosti obrazu galaxie, piicemz nejjasnéjii jsou slupky vnéjsi’. Nejvnitingjsi

*Diskové galaxie na sebe prozrazuji mnohem vice informaci diky vyrazné rotaci a specifickym drdham
hvézd, nicméné to plati prevazné pro oblast pozorovaného galaktického disku.

3Slupkové galaxie by se tedy mohly stat dal§imi dileZitymi , idiciemi mapovani temné hmoty.

®Spektroskopie vsak neodhalila zfetelngjii rotaci kolem nékteré z os, coZ potvrzuje piedstavu o tom, e
nesféricky tvar klasickych eliptickych galaxif je ovlivnén pfevdZné anizotropii ve hvézdnych rychlostech.

"Ctyfi nejvzdalen&jsi slupky piedstavuji 85% z celkové slupkové jasnosti (Prieur, 1988).
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abs. magnituda ve filtru B —21.15

vzdélenost [Mpc] 209 £ 3.5

() [mag/arcsec?] 21.60 + 0.45

oo [km/s] 256.6 + 6.2

redshift 0.005801 4 0.000030

Tabulka 5.1: Nékteré dalsi zndmé informace o galaxii NGC 3923 ziskané z databdze HyperLeda
(Paturel aj., 2003), The NASA/IPAC Extragalactic Database (NED) a databdze SIMBAD.

slupka (nejbliZsi centru) byla detekovana pfiblizné ve vzddlenosti ~1.7 kpc od centra ga-
laxie, nejvzdéalenéjsi vnéjsi slupka zase ~ 100 kpc. Autor vyvozuje zavéry z riznych, té7
spektroskopickych pozorovani. Napiiklad ze spekter rddiovych oblasti urcuje pfibliznou
hmotnost ionizovaného vodiku v galaxii My < 6.5 x 10%M, coZ je pomérové oproti
predpokladané hmoté pozorovaného hvézdnému systému celkem malé Cislo.

Co se ty¢e mapovani rozloZeni temné hmoty v této galaxii, existuje nékolik nepifimych
pozorovani a naslednych modelovéni jejiho gravita¢niho vlivu.®

Napiiklad Buote a Canizares (1998) odhadli z rentgenovych dat napozorovanych druZici
ROSAT a z fitovani dvou hustotnich modeld pro celkovou hmotnost v nékolika pfibliznych

vzdélenostech od centra galaxie hodnoty

M (Tkpe) ~ (16 — 46)10"° M, (5.1
M (14kpc) ~ (34 — 100)10"° M, (5.2)
M (70kpc) ~ (85 — 400)10'° M. (5.3)

Nagino a Matsushita (2009) mapovali z rentgenovych pozorovan{ druZic Chandra a XMM-
Newton hmotnosti 22 ranych galaxiich®, mezi nimi NGC 3923, u které odhadli podil M/L
ve filtru B

M/Lp(0.5R,) ~ 8.2 My /Lo, (5.4)
M/Ls(3R,) ~ 13.7 My /Lo, (5.5)
M/Lp(6R.) ~ 20.4 My /Lo (5.6)

Nejsou zde uvedeny zdaleka vSechny podrobné informace o této galaxii, a neni to ani
zdmérem, vzhledem k nejistoté pocdteni konfigurace a nepfesnosti pouZité aproximace.
Galaxie NGC 3923 neni jednoduse popsatelnd sféricky symetrickym systémem, nebereme-
li v potaz vSechna dalsi zjednoduSent, jeZ byla ucinéna. Navic ji nepozorujeme v ,,poca-
te¢ni* konfiguraci, nybrz po néjaké dobé od predpoklddané kolize. Nésledujici pocatecni
podminky galaktické srazky jsou tedy jen velice hrubou aproximaci predpokladaného redl-
ného systému a neodpovidaji galaxii NGC 3923.

8Pokud samoziejmé platf pfedpoklad, Ze galaxie hmotné temné halo obsahuje.

“Dospéli mimo jiné k zdvéru, Ze hmota hvézdné slozky studovaného vzorku galaxii je dominantni pod
polomérem < R., ddle pak pomér M /L vice nartistd. Pfedpoklddand temnd hmota se vyznaCuje vétsi rozlohou
nez hvézdna ¢ast galaxie. To je v dobrém souladu s informacemi z dalsi literatury, napiiklad Cappellari aj.
(2006).
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5.2 Volba konfigurace srazky

Soucasti této casti prace je simulace vzniku slupkové struktury pozorovanych eliptickych
galaxii za pfedpokladu srdzkového ptivodu. Problémem takové simulace je to, Ze se snazi
odhadnout minulost systému, aby dospéla k pozorované soucasnosti. Stanoveni spravnych
fyzikélnich pocate¢nich podminek je nakonec dilezitym aspektem celého feseni.

Idedlni by bylo systematické studium galaktickych kolizi'® s riznymi po¢ate¢nimi kon-
figuracemi, jeZ by mapovalo vztah mezi t€émito pocateCnimi podminkami a vyslednymi
produkty srdZek. Pro plné selfkonzistentni N-C4sticové simulace se vSak jednd o pomérné
vypocetné naroc¢ny tkol. V kazdém pripade vzdy je mozné stavét na jiz uskuteCnénych si-
mulacich v dostupné literatufe.

Konkrétné nds zajima konfigurace simulaci, kterd vede ke vzniku slupkovych galaxif
typu L. Pro tento ucel jsou obvykle nejispé$néjsi radidlni srdZky obii eliptické galaxie se
znatelné méné hmotnym objektem, ¢asto malou spiralni nebo eliptickou galaxii. V takovém
pripadé je totiz do urcité miry mozné pouZit aproximaci popisujici pohyb malé sekundarni
galaxie ve vnéj$im statickém gravitaénim poli primarni obi{ eliptické galaxie, u které se
predpoklada, Ze je po dobu srazky neporusena. Dalsi mira zjednoduseni popisuje vyvoj sle-
dovaného systému pomoci restriktivniho dvoucasticového feseni, kdy je studovdn pohyb
nehmotnych testovacich ¢astic sekundarni galaxie ve vnéj$im gravitatnim poli generova-
ném obéma galaxiemi, (Quinn, 1984; Hernquist a Quinn, 1987; Dupraz a Combes, 1986).
Takové aproximace vyrazné sniZi narocnost numerického feseni N-Casticového problému
na sloZitost typu O(N).!!

Z hlediska vybrané zdkladni konfigurace systému (velky rozdil v hmotnostech, radi-
alni srazka) miZe takova aproximace znamenat vétsi zisk v podobé zna¢ného urychlen{
N-Casticového vypoctu nez ztratu v podobé odchylky aproximace od redlné fyzikalni si-
tuace. Dalsi rozbor vSak ukazuje, Ze pfi nezanedbani energetické vymény mezi ¢asticemi
je mozné dojit k jinym vyslednym simulacim (Dupraz a Combes, 1987). Dilezity je efekt
dynamického tfeni a postupny rozpad sekundarni galaxie béhem probihajici srazky.

Diplomova prace Ebrova (2007) pfin4si obsahly souhrn dosavadniho (2007) studia slup-
kovach galaxii. Prakticka Cast se zaméfuje na simulaci radidlni srazky analytické primarni
galaxie s testovacimi Casticemi a do priibéhu simulace zapocitiva vliv dynamického tren{
na testovaci Castice skrze analytickou Chandrasekharovu rovnici. Podstatnym poznatkem je
mapovani daleZitosti vlivu dynamického tfeni na vysledné simulace, v zavislosti na konfi-
guraci systému.

V soucasné dobé s rozvojem vypocetni techniky je vSak tendenci upfesiiovat a porov-
ndvat diivéjsi poznatky pomoci selfkonzistentni realizaci.

Gonzélez-Garcia a van Albada (2005a,b) uvadi vysledky z rozsdhlého souboru selfkon-
zistentnich simulaci srazek sféricky symetrickych galaktickych pari s riznymi pocatecnimi
podminkami. V prvnim ¢lanku vysetfuji srazky jednokomponentnich systémi a ve dru-
hém uvedeném Clanku se jiZ zabyvaji sraZkami galaxii, které obsahuji i temné halo. Neméli
piimo v umyslu se zbyvat slupkovymi galaxiemi, nicméné i tak se autorim podafilo u ra-
didlnich typt srazek vytvorit slupkovou strukturu, a to i s pomérem hmotnosti 1/3 mezi
srazejicimi se galaxiemi. Slupky pak vZdy vytvari méné€ hmotnd galaxie.

10V zhledem k nedostatku analytického fedeni N-&asticového problému je dnes takovy numericky piistup
vytvafeni parametrické sité feSeni béZnym zplisobem vyzkumu.
"Tyto simulace také slupkovym galaxiim predikovaly rozsdhl4 temn4 hala.
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5.2.1 Vybrané pocatecni podminky

Vyslednd slupkova struktura zavisi mimo jiné na rozloZeni hmoty v primérni galaxii. N-
Casticové simulace prirozené predikuji rozdilny pribéh srazky pfi zapocitani temné hmoty
a bez ni. Ta ma mnohdy i jiny hustotni pribéh neZ hvézdna slozka. Primarni galaxie byla
tedy modelovédna ve Ctyfech konfiguracich, li§icich se vyskytem temného hala a pouzitym
hustotnim profilem. Jednd se o tytéZ modely selfkonzistentnich rovnovaZznych systému, jaké
byly pouZzity v predeslé kapitole. Ty byly ve skute¢nosti zvoleny pravé pro tuto dlohu a
zaroven se pouzily pro simulace izolovanych galaxii.

Plivodnim zdmérem byla téZ simulace podobnych systém jaké se pouziva v soucasnych
N-casticovych simulacich s testovacimi ¢asticemi Jilkova aj. (2009); Ebrova aj. (2009), a
posléze porovnini vysledkl z uvedené literatury se selfkonzistentnim feSenim. Bohuzel
vSak nebylo mozné sestavit konzistentni dvoukomponentni model Plummerovy sféry pro
stejné parametry obou sloZek (viz podkapitola 3.2).

Pocatecni podminky byly tedy opét uskutecnény ve Ctyfech variantach liSicich se mo-
delem primarni galaxie'?. Jde o kombinace: jednokomponentni primarni galaxie modelo-
vané Plummerovou sférou s uvedenou sekundarni galaxii (Pp), jednokomponentni realizace
Hernquistovy sféry primarni galaxie (Hp), a dile obé dvoukomponentni realizace primarn{
galaxie, Plummerova (PPp) a Hernquistova (HHp).

Konfigurace modeld byly nasledujici:

A) Jednokomponetni primarni a sekundarni galaxie, Pp a Hp:
M, =2-10" Mg, R., = 5kpc, N, =5-10%, (5.7a)
Miyee = 2-1019 M, R... =2kpc, Nyee = 1-10°, (5.7b)

€sec

B) Dvoukomponentni primdrni galaxie s totoznou sekundarni galaxii, PPp a HHp:

M, =2-10" Mg, R., = 8kpc, N, =6-10%, (5.8a)
My, = 8-10" Mg, Re, = 20kpc, Ny, = 4-10%, (5.8b)
Myee = 21010 M, Re... = 2kpc, Nyee = 1-10°, (5.8¢)

Konecné nastaveni srdzek je stejné pro vSechny simulace: Pocdtecni vzdjemnd vzdale-
nost je nastavena na Az = 200 kpc a po&atedni rychlost!? sekundarni galaxie ve sméru
primérniho objektu je viniy = —102 km/s.

V néslednych simulacich bylo pouZito pfiblizné stejné nastaveni programu GADGET2
jako u simulaci izolovanych galaxii. Ze zacatku se vSak dodrZovala vétsi presnost Tree me-
tody, aby nebyla centra obou galaxii pfi prvnim priletu sekundarni galaxie centrem primarni
galaxie pfili§ vychylend od predpokladaného radidlniho sméru.

12V3echna ostatni nastaveni, jako je model sekundarni galaxie, po&ite¢ni vzddlenost a potitedni vzdjemna
rychlost jsou ve vSech pfipadech stejné.

137 dtvodu Easové naronosti vypoltu nebylo mozné vyzkouset v&tsi mnoZstvi simulaci pro mapovéni po&a-
tecnich rychlosti. Nicméné na zacatku byly numericky spocitany tfi mensi seltkonzistentni simulace (s poctem
&astic 2 x 10%) pro kazdou zékladn{ konfiguraci a to pouze za pouZiti Plummerova modelu. Simulace se ligily
po&ateéni rychlosti sekundérni galaxie, kterd byla volena jako vinit = Okm/s, Vinit = Vesc/2 @ Vinit = Vesc,
pfi jednoduché aproximaci hmotného bodu. Pocet ¢dstic byl pomérné nizky a presto se da fici, Ze byly deteko-
vany ndznaky slupkové struktury u vSech pokusnych simulaci. Uvedend pocatecni rychlost hlavnich simulaci
odpovida aproximativni tinikové rychlosti z konfigurace (5.7). Toto nastaveni parametru vSak zde nema Zadné
opodstatnéni kromé toho, aby se u vSech simulaci do slupkové struktury zachytil dostateny pocet Castic.
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Obrézek 5.2: Radiélni pribéh podilu celkové hmoty a zéfivého vykonu M /L (ve slune¢nich jednot-
kach) vybraného modelu za pouziti dvoukomponentni Plummerovy (PP) a Hernquistovy (HH) sféry
a predpokladu absolutni magnitudy NGC 3923, uvedené v tabulce 5.1. Déle jsou do grafu zaneseny
hodnoty odhadu M /L redlnych systémi z riiznych pozorovani galaxie NGC 3924. PouZity model
t€mto ddajim pfili§ neodpovidd. OvSem podobny trend priib&hu M /L jako u NGC 3923 vykazuji i
dalsf eliptické galaxie (Cappellari aj., 2006; Merritt aj., 2006; Nagino a Matsushita, 2009; Mathews
a Brighenti, 2003, apod.). Dalo by se tedy fici obecné, Ze dvoukomponentni Plumeriv model, ktery
z divodu fyzikdlni konzistentnosti vyzaduje vétsi centrdlni zahusténi temné komponenty, neni pro
popis redlnych eliptickych galaxii vhodnym kandidatem. Hernquistiv dvoukomponentni model, pro
porovndni simulaci zvoleny se stejnym efektivnim polomérem hala jako Plummertv model, neod-
povida galaxii NGC 3923 uz viibec, ov§em u izotropniho modelu nejsou hodnoty jeho parametrii
nijak omezené.

Softening byl pro kaZdou skupinu Castic (hvézdna primérni galaxie, pfipadné Castice
hala a ¢astice sekundarni galaxie) zvolen jednotlivé dle vySetfeni odhadu idedlni velikosti
softeningu v oddile 4.2.2. Ten byl zaloZen na pfedpokladu statického systému. Simulace
dusené predpoklady, nebot’ se vlastnosti interagujicich systému ¢asto méni a vétSinou ani
nejsou predem zndmé. Konkrétné u simulaci srdzek uvedenych konfiguraci se prevazné
méni hustotni podminky v centru primérni galaxie a v celé sekundérni trpaslici galaxii. Tato
problematika by si jisté zaslouZila samostatné studium a zavedeni adaptabilniho softeningu,
nicméné kvili omezeni vypocetniho ¢asu a programu GADGET se pro dané simulace sra-
Zek musime spokojit se stejnou hodnotou, jako pro izolované statické systémy.
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5.3 Selfkonzistentni simulace srazky

Uvedené srazky galaxii byly numericky pocitany pfiblizné po dobu 4 mld. let Dle pied-
pokladu tvofi slupkovou strukturu castice sekundarni galaxie, primarni objekt zstava po
dobu simulace relativné v rovnovéaze, nicméné dochdzi k pfenosu energie mezi primarni a
sekunddrni galaxii.

Vysledky simulaéniho experimentu nejlépe dokladaji obrazova data:

Soubory obrazku B.7 a B.8 pro Pp a Hp simulace:
Vykresluji snapshoty sekundarni galaxie ve vybranych ¢asech béhem kolize s jed-
nokomponentn{ primdrni galaxii. Vykreslena ¢asova posloupnost (klasicky zleva do-
prava a shora dold) za¢ina v dob& 1.3 mld. let po startu simulace a pokracuje v inter-
valu 100 miliénd let, aZ do 2.7 mld. let.

Kazdému snapshotu v jednotlivém ¢ase odpovida trojice grafii:

a) Hustotni projekce koncentrace ¢4stic do fadzovém prostoru osy srdzky = a odpo-
vidajici x-ové slozky rychlosti ¢astic, (-100, 100) kpcx(-550,550) km/s (horn{
graf),

b) Projekce hustotniho rozlozeni ¢éstic v prostoru pifi pohledu kolmém na osu
srazky, (-100, 100) kpc x (-100, 100) kpc (prostiedni graf),

¢) V ptl mezisférach poscitany radidlni pribéh hustoty hmoty (spodni graf).

U vsech graft je stejnd x-ova osa, odpovidad ose srazky v rozmezi (-100,100) kpc.
Kvili nevyraznym slupkovym strukturdm jsou hustotni barevné mapy na obrazcich a
y-ovd osa ve tietim grafu vykresleny v logaritmické Skéle.

Mirné slupkové struktury vznikaji u obou simulaci a jsou detekovatelné na vSech tfech
vykreslenych obrazcich N-Casticového feSeni. Fazovy diagram srdZkové souradnice
je velice ndzorny co se vzniku hrany slupky tyce a jejtho nasledného cestovani do
vzdalenéjSich oblasti smérem od centra galaxie.
Soubory obrazku B.9 a B.10 pro simulace PPp a HHp:

Jednd se o tytéz grafy, jako u pfedeslych dvou simulaci. Vzhledem k jinym pocé-
teCnim podminkam se ale nekteré dilezité aspekty srazky 1isi. Primdrni galaxie ma
mnohem vétsi hmotu, sekundérni objekt je vyraznéji urychlen a prvni prilet centraln{
¢asti galaxie se uskutecni tedy diive. Uvedend Casova posloupnost vyvoje sekundarni
galaxie zac¢ind na 0.7 mld. letech a zobrazuje data do 2.1 mld. let. Hustotn{ $kdla ten-
tokrat vykresluje oblast 400x400 kpc. Vykreslené rychlosti ¢astic podél osy srazky
nabyvaji pfiblizné hodnot v rozmezi (—1600, 1600) km/s.

Na prvni pohled je pak zfejmé odliSné chovani sekundarni galaxie od simulaci s jed-
nokomponentni primdrni galaxii.

Pfi pouziti Hernquistova modelu je znacny pocet Castic rozptylen v rychlostnim i pro-
storovém objemu, kdezto s Plummerovym modelem se vétSina zachycenych Castic sdruzuje
prevazné ve slupkovém kuZelu, ktery vykazuje mensi thel rozevieni.

V zévislosti na vybrané konfiguraci srazky, pokud neni zbylé sekundarni jadro pfilis
urychleno, je postupny rozpad sekundarni galaxie diilezitym Cinitelem tvorby a vyvoje slup-
kové struktury. Zajimavy je napiiklad zobrazeny vyvoj simulace sraZky PPp (primarn{ gala-

xie modelovana jako dvoukomponentni Plummerova sféra) v hustotnich grafech na obrdzku
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Obrézek 5.3: Pohyb rychlostniho a prostorového té7ist€ sekundérni galaxie vi¢i galaxii primarni.
Zkratky pak odpovidaji jednotlivym vybranym simulacim.

B.9. Pfi prvnim pritletu sekundérni galaxie centrem primarniho systému se zacne tvorit oCe-
kavand slupkova struktura, ndsledné se zbytkové jadro sekunddrni galaxie navraci a po dru-
hém priiletu za¢inaji nové uvolnéné Eistice vytvaiet druhotnou slupkovou strukturu'®. Je
ziejmé, Ze se v tomto piipadé jedna o dilezity efekt.!d

Pro odhad vlivu dynamického tfeni by byla zajimava kombinace testovacich simulaci s
a bez zapocitani vlivu teoretického odhadu dynamického tfeni s plné selfkonzistentni simu-
laci stejného systému. Podobnym rozborem problematiky se zabyvaji jiZ Heisler a White
(1990), kde je selfkonzistentnim zptisobem v pribéhu srazky modelovana sekundarni gala-
xie, nicméné gravita¢ni ptisobeni primarniho objektu je nadéale popisovano statickou analy-
tickou aproximaci.

Je pravdépodobné, Ze mnohé slabé slupky, pfevdZzné ty vznikajici blizko centra, nejsou
pfi tak nizkém rozliSeni (poctu ¢astic) pfilis rozliSitelné. Simulace s vétsi pocet Castic sekun-
darni galaxie by jisté pfinesly pfesnéjsi a podrobnéjsi pohled na vznik a vyvoj slupkové
struktury béhem srazkového procesu.

4Prvni slupka vzniké piesné na opané strand neZ predtim.

SUvedeny jev by se teoreticky mohl namodelovat v testovacich simulacich jako dvé ¢asové oddélené srazky
primdrni galaxie s men$im objektem, prvné s puvodni sekunddrni galaxii a na ndsledné se zbytkovym jadrem
prilétajicim tentokrédt z opacné strany srdzkové osy.
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Zaver

Ukolem této préce bylo prohloubeni znalosti o eliptickych galaxiich s ohledem na sou¢asné
poznatky a moznosti studia jejich riznorodého galaktického Zivota.

Z hlediska pochopeni podstaty eliptickych galaxii mtize byt klicové teoretické vysveét-
leni Fundamentélni roviny, empirického zdkona, ktery sdruzuje do jedné skupiny objekty
s celkem rozsdhlou Skdlou charakteristik. Pozorovanym vlastnostem eliptickych galaxif se
vénuje prevazné podkapitola 1.1.1.

Tato prace se pokousi aproximovat redlné galaktické hvézdné systémy pomoci dvou
sféricky symetrickych izotropnich modeld, Plummerovy a Hernquistovy sféry, viz podka-
pitola 4.2.1. Vyhody obou jsou v jednoduchém analytickém vyjadieni a diky tomu i v jejich
rozsifeném pouZivani v literatuie zabyvajici se rozdilnymi okruhy témat. Empirickym za-
kondm ziskanym z pozorovani eliptickych galaxii, de Vacouleursové a Sérsicové profilu,
se vice priblizuje Hernquistiiv model, nicméné jeho divergentni chovani hustoty v centraln{
¢asti systému miiZe pfindSet v nasledném studiu zvolené problematiky nemalé komplikace.
V obou pripadech se ovSem jednd jen o pribliznou aproximaci.

Dle prevladajiciho predpokladu, Ze eliptické galaxie mnohdy obsahuji rozsahla hmotna
temnd hala, kterd interaguji gravitacné, nikoliv vSak elektromagneticky, byly v kapitole 3
odvozeny odpovidajici dvoukomponentni realizace uvedenych modeld, jenZ popisuji hvézd-
nou a temnou sloZku galaxie oddélené a zdrovent dohromady tvoii selfkonzistentni systém.

Nasledné se v praci diskutuje vyvoj N-Casticové realizace vybranych modelt izolova-
nych systémt, viz kapitola 4.1. N-Casticové simulace byly pocitany pomoci volné dostup-
ného programu GADGET?2, ktery mimo jiné implementuje metodu TreePM a umoZziiuje
paralelizaci vypoctl. Pfi aproximativnich numerickych simulacich je tfeba mit na paméti
vlastnosti pouZivanych ndstrojii a souvisejici nastaveni nékterych dileZitych parametra.
Tim je napfiklad softening rozebirany v oddile 4.2.2. Optimélni hodnota softeningu byla
odhadnuta na zdkladé rozboru variance a odchylky od teoretického modelu gravitatniho
pole statického systému. Nasledné vySetieni pak potvrzuje piibliznou validitu vysledku.
Avsak u simulaci srdZek galaxii uvedeny rozbor uZ obecné neplati.

Konec¢nym cilem prace byla simulace vzniku fenoménu eliptickych galaxii, a to slup-
kové galaxie typu I, viz zavérecnd kapitola 5. Jednou z teorif vzniku takové slupkové struk-
tury je radidlni sraZzka dvou rozdiln€ hmotnych objektt. Na zdklad€ rozboru informaci, zis-
kanych z pozorovani a dals{ literatury zabyvajici se danou problematikou, byla dle omezeni
modell stanovena pocatecni konfigurace srazky, viz prislusny oddil 5.2.1.

Byly realizovény Ctyfi plné selfkonzistentni simulace srdZkové konfigurace lisici se po-
uzitym modelem pro popis primdrni obi{ galaxie, viz oddily 5.2 a 5.3. Slupkova struktura
vznikla ve vSech piipadech, nicméné asovy vyvoj vykazuje jisté odliSnosti. Nejpodstatné;jsi
rozdil je v zapocitani hmotného temného hala a zjevné je podstatné i centrdlniho zahusténi
systému. Uskutecnéné simulace maji celkem nizké rozliSeni (pocet ¢astic) pro vyvozovani
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zavéru o poctu a presném umisténi slupek. Nicméné fakt, Ze je moZné efekt vzniku slupko-
vych galaxii realizovat selfkonzistentni simulaci jiZ pfi tak velké aproximaci je podnétnym
popudem pro dal$i studium rozséhlé problematiky splupkovych galaxii. Tim by mohlo byt
napiiklad porovnani selfkonzistentnich a testovacich N-¢dsticovych simulaci.

Zkoumanou aproximativni problematiku v této praci lze rozsifit a zpfesnit v mnoha
dalSich ohledech. Dnes$ni podrobnéjsi poznatky z pozorovani eliptickych galaxii si Z4daji
realistiCtéjsi popis hvézdnych systémt, napiiklad pouziti empirickych zdkont jako je Sér-
siciv model. Dals{ pribliZeni redlnym galaxiim pfindsi kombinace s elipsoidnim popisem
rozloZeni hmoty (i co se tyCe temnych hal) a zavedeni anizotropie rychlosti do systémd
nerotujicich galaxii. PouZiti konkrétntho modelu ale jisté zdvisi na povaze zkoumaného
problému. Podstatnou podminkou realisticnosti systému je také dostate¢né velky pocet ¢4s-
tic. Za zminku také stoji mozné zapocitani mezihvézdného plyn do galaktickych modeli a i
souvisejici vylepSeni simulaci pro zahrnuti mechanismi ztraty hmoty hvézd a vzniku hvézd

novych.
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Dodatek A

Generovani pocatecnich podminek

Tato priloha se zabyva generovanim pocatecnich podminek sféricky symetrickych systémii.
Postup je obdobny jako v Aarseth aj. (1974), Aarseth aj. (2008, str. 202), Hut a Makino
(2007) a Hernquist (1993).

Pii diskretizaci spojitych modelt se obvykle pouzivaji generatory pseudondhodnych ¢i-
sel'. Vysledny systém obsahuje N &astic, jeZ jsou definovany svymi soufadnicemi ve fazo-
vém prostoru, (g;, p;). Ve sféricky symetrickém systému s izotropnim rozdélenim rychlosti
jsou v souvislosti se symetrii podstatné jen velikost vzdélenosti ¢astice od centra r a velikost
jeji rychlosti v. Jednotlivé sloZky pak mohou byt libovolné.

Kumulativni hmota pod polomérem zavisi na vzdalenosti od centra systému a pro oba
pouzivané modely vychazi jako

M 'yg’
" [1+~5]32
M(r) = / p(r') dmr’® dr = (A.1)
0 M ’Y}%

[1+ ]
kde je v, = r/b pro Plummerovu sféru a 75, = r/a v pifpadé Hernquistova modelu. V
nekone¢nu je tedy rovna celkové hmotnosti systému M, pomér X (r) = M (r)/M nabyva
hodnot od 0 do 1 v z4vislosti na poloméru. JelikoZ se zabyvdme jednoduchymi analytickymi

modely, je vyjadieni (A.1) lehce prepsatelné do inverzniho tvaru

= (X% = 1)1,

= L
= (X, 1)

(A.2)
Pro ziskdni pozice diskrétni ¢astice se X1 € (0,1) jednoduse vygeneruje jako ndhodné
¢islo z uniformniho rozdéleni, pomoci vybraného generatoru. Céstice se pak umisti na sféru
0 vypo&itaném poloméru r = /22 + y2 + 22, napiiklad

Z:’I“—2"I“1‘X2, 91‘:27TX3, (A3)

z =12 — 2sind;, y =2 — 22 cost, (A.4)

"Nejednd se o skuteéné nahodné veliiny, ve smyslu definice skrze ndhodné fyzikélni procesy (napf. termélni
Sum, fotoelektricky jev, apod.), ale o tzv. ,pseudondhodnd‘ ¢isla, vygenerovana vybranym pocitacovym algo-
ritmem, ktery vytvai{ posloupnost zddnlivé ndhodnych ¢isel do ur€ité presnosti. Idedlni generdtor ndhodnych
¢isel by pfi poctu ¢astic N — oo mél vygenerovat piesné uniformni rozdéleni.
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kde X9 a X3 jsou opét ndhodné hodnoty od 0 do 1. U dvouslozkovych modelt jsme pred-
pokladali, Ze zndme hustotni rozloZeni jednotlivych komponent, které odpovida pravé vy-
branému jednoduchému modelu. Pfi generovani pocatecnich pozic ¢astic se pak pouZiva
stejny postup u kazdé komponenty zv1ast’, jako v jednoslozkovém piipadé.

Informace o rychlostnim profilu vybraného modelu se da ziskat diky znalosti distribu¢n{
funkce, viz (2.42) a (2.55), ptipadné (3.15). Maximdlni rychlosti ¢4stice, vdzané v izolova-
ném systému, ve vzddlenosti r od centra sféry je unikovou rychlosti, jelikoZ pro vSechny
uvazované modely plati @7 (oco0) — 0, dnikovd rychlost je pak déna

Vese (1) = V/2[®1(r) — @r(00)| = /2[@1(r)], (A.35)

kde &7 odpovida celkovému potencidlu systému. Pocet ¢astic daného poloméru r v inter-
valu rychlosti v 4 dv je roven

AN(r) = 4rv*f(E) dv = g(€) d¢ (A.6)
kde & = v/vese € (0, 1). Pravdépodobnostni rozdéleni ¢ je tedy umérné

9(&) = go f(E) € (A.7)

kde go normuje rozdéleni, aby fol g(&")d¢" = 1. Analogicky tedy, jako u poloh ¢dstic, se dd
vyjadfit ndhodny pomér N (£)/N(1). V pripadé jednokomponentniho Plummerova modelu
plati

N f(f g(€)de" (512 [T arcsiné  £(1 —€2)%/2
X = N(@1) — [genae < [y ) { 256 10 (A8)
_e2\7/2 _£215/2 _ £2)3/2 2312
B G U e U W L L BN

80 480 384 256

K inverznimu vyjadieni £(X ) je vhodné vyuziti dal§ich numerickych metod. Diky zna-
losti pravdépodobnostni funkce rozloZeni rychlosti se nabizi vyfazovaci metoda (Press aj.,
1992, str. 290). Ndhodné ¢islo X se navzorkuje podle distribuce (A.7). To se uskute¢ni na-
ptiklad tim, Ze se neustdle generuji dvé uniformé rozdélend ndhodnd ¢isla 0 < X4a X5 < 1,
dokud neplati, Ze

Imax - X5 > g(X4), = § =Xy, (A.10)

kde gmax > g(X4) pro VX4 € (0,1). Pfi dostatecném pocétu ndhodnych &isel pak zis-
kame pravdépodobnostni rozd€leni rychlostniho spektra na daném poloméru sféricky sy-
metrického N-Casticového systému. Mohou se samoziejmée pouZzit i jiné numerické metody
pro feSeni inverzniho problému. Jednotlivé kartézské sloZky rychlosti se posléze vygeneruji
stejnym zptsobem jako v pripadé polohy Castice.
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Obrazek A.1: Vlevo je vykreslen graf pravdépodobnostniho rozdéleni rychlosti jednokomponentn{
Plummerovy sféry, plnd Cédra je podle distribuni funkce a Carkovand z Maxwellova rozdé€leni.
Vpravo: Pravdépodobnostni rozdéleni rychlosti hvézdné slozky z distribu¢ni funkce dvoukompo-
nentniho modelu, konkrétné s parametry p = M, /M), = 0.0025 a § = bs/b;, = 0.4. Tentokrat
pribéh funkce g(v) zdvisi také na vzdélenosti od centra (uvedené vzdalenosti jsou v ndsobcich $kd-
lovaciho parametru by).

Maxwellova distribuce rychlosti

Uvazujeme-li, obdobné jako u tekutin, Ze ma hvézdnd kapalina spiSe Maxwellovo rozdéleni
rychlosti?, miZeme pouZit rozdéleni rychlosti

\@ U2 e—vz/Qaz
VT op ’

kde o, (r) je disperzi, av = |v| rychlost. Uvedené rozdéleni je normované, a tak fol g(&Hhd¢ =

1. Pro izotropii je 02 = 035 = crg. Disperze rychlosti se odvodi z Jeansovych rovnic

1 [~  ,GMp(r) ,
02 =o%(r) = p(T‘)/T p(r )T/TQ(T)dr . (A.12)

g(v) =

(A.11)

Jednotlivé sloZky rychlosti jsou pak vygenerovany ndhodné pomoci Gaussova rozdéleni s
disperzi ¢ = o,.. Casto se celkovd velikost rychlosti jeité oSetfuje podminkou, aby platilo,
Ze

UV < K Vesc, (A.13)

kde x € (0,1) uréuje maximdlni podil inikové rychlosti, ktery mize ¢astice dosahnout. V

praxi se obvykle pouziva hodnota kolem x = 0.95 (Hernquist, 1993).

2V piipadé, Ze neznime celou distribuéni funkci systému nebo je jeji vyjadieni piilis komplikované, je to
Casto pouzivany predpoklad.
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Quiet start a symetrie

JelikoZ simulovany hvézdny systém je obvykle reprezentovidn mensim poctem Castic nez
jeho fyzikdlni predloha (galaxie), je v pocate¢nich podminkach pfitomna urcitd nejistota,
nebo-li N-Casticovy Sum. Pokud z diivodu vypocetnich omezen{ jiz nelze déle navySovat
pocet Castic, je mozné vyuZit nékolika predpokladd o ptivodnim modelu a pfizpisobit tomu
ndhodné generovany soubor Castic. Algoritmu, snizujicimu N-Casticovy Sum pocéatecnich
podminek, se obvykle ikd Quiet start. Ten je uZitecny zejména pro systémy s niz§im NV,
kdy je odchylka od pozadovaného rozdéleni vice patrna>.

Kromé ndhodného generovani Castic a ndsledného naskélovani do prostoru, miize byt
jejich radidlni poloha omezena hustotnimi vrstvami, odpovidajicimi isofotdm hustotniho
profilu. Céstice se generuji postupné od nejniz§tho poloméru a umisténi mezi jednotlivé
vrstvy se déje jiz ndhodné, nebo také primo, s pevné danou polohou.

V prvnim piipadé€, pfi uniformnim rozdéleni od O do 1, by méla -t sférickd vrstva
polomér (i+X1)/N. Pro uvedenou distribuéni funkci, staéi pak v rovnici (A.2) modifikovat
X1 na

1+ X4

X, = N (A.14)

Druhy pfipad miZze odpovidat napiiklad pouziti stfedni vzdalenosti mezi vrstvami

i+ 05
Xy = (A.15)

Pfi kone¢ném poctu ndhodné generovanych ¢éstic se nezachoviva poloha téZiste v oCe-
kavaném centru sférického modelu. Celkovy moment hybnosti taktéz nevychdzi pfesné nu-
lovy. Uvedené nepfesnosti se mohou oSetfit pomoci symetrizace poloh ¢&éstic ve fdzovém
prostoru.

Napiiklad pokud se generuji Castice po dvojicich s totoZnou velikosti rychlosti a radi-
alni vzdalenosti od centra, av$ak s opacnymi znaménky jednotlivych sloZek téchto vektor,
vynuluje se odchylka pocatecniho t€Zist€ poloh a rychlosti. Pro nulovy pocate¢ni moment
hybnosti je jiz nutné generovat Cdstice alesponi po Ctveficich.

3Quiet start prispivé (v po&ite¢nich podminkdch simulace) ke sniZeni amplitudy stfedni kvadratické od-
chylky systému, jeZ je mimo jiné zdvisld na N 1.
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Dodatek B

Graficka priloha

T
Hernquistova sféra
Plummerova sféra
4 B Sérsic:n=40 ——

logyo [171e]

[RIRJY

Obrazek B.1: Radiélni pribéh projekce plo§né jasnosti modelt Plummerovy a Hernquistovy sféry
ve srovnani s empirickym Sérsicovym profilem s nékolika moZnymi nocninnymi parametry, pficemz
n = 4 odpovidd de Vacouleursové zdkonu.
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Obrazek B.2: Vliv softeningu na gravitaéni pole vybranych jednokomponentnich modeld v simu-
laci s programem GADGET?2 (situace odpovidd 10 mil. let po spusténi). Jednotlivé barvy odpovidaji
vysledkidm z rtiznymi ndsobky odhadu optimdlntho softeningu. Odshora je vykreslen radidln{ pribéh
velikosti sily v simulovaném systému a v ptivodnim modelu. Dalsi graf odpovid4 pribéhu relativ-
niho stfedniho kvadratického rozptylu, var(F), odpovidajici zapisu (4.15). NiZe je vykreslen pribéh
relativni odchylky systému od uvazovaného modelu, bias(F) definovany v (4.14). A na poslednim
grafu je vyslednd relativni stfedni kvadratickd odchylka MSE( F ), viz (4.13), podle které se vySetfuje
optimaln{ velikost softeningu.
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Obrazek B.3: Pribéh hustoty (vlevo) a celkové disperze (vpravo), a jejich relativni odchylky od
pivodniho modelu (bias), selfkonzistentnich N-¢asticovych simulaci izolovanych galaxii, s rozestu-
pem 1 mld. let. Horni graf odpovida jednokomponetni Plummerové sféfe a dolni jednokomponentni
sféfe Hernquistove. Viz 4.2.3.
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Obrazek B.4: Priibéh hustoty (vlevo) a celkové disperze (vpravo) hvézdné sloZky, a jejich rela-
tivni odchylky od pivodniho modelu (bias), selfkonzistentnich N-Casticovych simulaci izolovanych
galaxif, s rozestupem 1 mld. let. Horn{ dvojice grafii odpovida dvoukomponentnimu Plummerovu
modelu a dolni dvoukomponentnimu modelu dvou Hernquistovych sfér. U pribé€hu disperze rych-
losti je téZ patrné, jak jsou pocate¢ni podminky (Cervend linka) rychlostniho spektra N-¢asticového
sytému zatiZeny vétii nejistotou, v diisledku koneéného poétu &astic (IN ~ 10°) a aproximativnim
metod pro feSen{ inverzniho problému. V pribéhu simulace se v§ak odchylky stabilizuji a dany mo-
del se dokonce upresni. Viz 4.2.3.
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Obrédzek B.5: Vlevo je vykreslen ¢asovy prubéh relativni zmény celkové energie systému vici ener-
gii pocatecni. Pravy graf znazoriiuje prubéh podilu celkové kinetické a potencidlni energie. Jedna se
o simulace, uvedené v oddile 4.2.3.
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Obrazek B.6: Vpravo je zobrazeno schématické zndzornéni struktury systému slupek galaxie
NGC 3923, zdroj: Prieur (1988). Udaje jsou v tihlovych vtefinich, pfi¢emZ y-ova osa je oriento-
vand stejné jako hlavni osa eliptického obrazu galaxie. Druhy obrazek odpovida napozorovanému a
zpracovanému obrazu téZe galaxie, zdroj: Sikkema aj. (2007)
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Obrazek B.7: Vyvoj koncentrace rychlosti, hustoty a radidln{ koncentrace sekunddrni galaxie podél
osy srazky. Primérni galaxif je jednokomponentni Plummerova sféra, podrobnéji viz 5.2.1 a 5.3.
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Obrazek B.8: Vyvoj koncentrace rychlosti, hustoty a radidln{ koncentrace sekunddrni galaxie podél
osy srazky. Primarni galaxii v této srdZce predstavuje jednokomponentni Hernquistova sféra, viz
52.1a5.3.
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Obrazek B.9: Vyvoj koncentrace rychlosti, hustoty a radidln{ koncentrace sekunddrni galaxie podél
osy srazky. Primarni galaxii zde pfedstavuje dvoukomponentni Plummeriiv model, viz 5.2.1 a 5.3.
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Obrazek B.10: Vyvoj koncentrace rychlosti, hustoty a radidlni koncentrace sekunddrni galaxie po-
dél osy srazky. Primérni galaxii zde predstavuje dvoukomponentni Hernquistiv model, podrobnéji
v oddilech 5.2.1 a 5.3.
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